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AVERTISSEMENT 

RELATIF     A.U    PRESENT    VOLUME. 


J'avais  depuis  longtemps  préparé  le  plus  grand 
nombre  des  matériaux  dont  ce  volume  se  compose. 
Mais  j'aurais  manqué  de  forces  pour  les  mettre  en 
œuvre,  si  je  n'avais  pas  été  soutenu  dans  cette  tâche 
par  l'assistance  continue,  habile,  et  bienveillante,  de 
mon  petit-fils  d'adoption,  M.  Lefort.  11  me  Ta  rendue 
possible  )  en  prenant  sur  lui  toute  la  portion  du  travail 
qui  m'aurait  été  la  plus  pénible  :  la  vérification  des 
calculs  numériques,  le  tracé  des  figures,  la  révision 
des  épreuves,  souvent  même  le  perfectionnement  des 
détails  que  j'avais  trop  incomplètement  exposés.  Je 
ne  saurais  assez  reconnaître  combien  je  suis  rede- 
vable à  son  affectueux  dévouement;  et  ce  que  je  viens 
de  dire  n'exprime  qu'une  faible  partie  dii  service  qu'il 
m'a  rendu.  --  Ia  .  '  » 

Ce  volume  contient  If^a'lois  des  mouvements  plané- 
taires, déduites  des  oœeirvations  qui  ont  servi  à  les 
établir.  Sans  doute,  si  r<»n  voulait  prendre  l'Astrono- 
mie dans  l'état  de  perfection  où  elle  est  aujourd'hui 
parvenue,  avec  la  disposition  des  instruments  précis 
qu'elle  possède,  des  formules  mathématiques  dont 
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elle  est  pourvue;  avec  les  connaissances  maintenant 
acquises  sur  la  forme  réelle  des  orbites  que  les  pla- 
nètes décrivent,  sur  la  variabilité  des  vitesses  qu*elles 
y  acquièrent,  et  sur  la  nature  de  l'action  physique 
par  laquelle  tous  leurs  mouvements  sont  régis,  on- 
pourrait  tirer  immédiatement  les  lois  de  ces  mouve- 
ments des  observations  modernes,  sans  aucun  dé- 
tour, les  obtenir  ainsi,  du  premier  coup,  définitives^ 
et  en  déduire  un  code  général  d'Astronomie  plané- 
taire, dont  les  praticiens  n'auraient  plus  qu'à  suivre 
et  appliquer  les  préceptes.  Mais  des  ouvrages  de  ce 
genre  ne  peuvent  s'adresser  qu'à  des  lecteurs  déjà 
nourris  de  fortes  études,  qui  voudraient  embrasser 
les  connaissances  astronomiques  dans  toute  leur  éten- 
due et  toute  leur  sublimité.  Bornant  ici  mon  ambition 
et  mes  efforts  à  composer  un  livre  élémentaire,  je  me 
suis  prescrit  une  autre  marche,  plus  immédiatement 
dirigée  au  but  d'instruction  préparatoire  que  je  me 
proposais  d'atteindre.  J'ai  voulu  résumer,  avec  une 
précision  fidèle,  les  travaux  des  inventeurs,  et  mon- 
trer clairement  la  marche  des  idées,  la  succession 
d'efforts,  par  lesquels  on  est  progressivement  arrivé,  de 
l'appréciation  empirique  des  mouvements  planétaires, 
à  leur  intelligence  théorique,  telle  que  nous  l'avons 
aujourd'hui.  Ces  études  rétrospectives,  peu  suivies 
depuis  qu'elles  ont  cessé  d'être  pratiquement  néces- 
saires, n'ont  pas  seulement  pour  utilité  de  faire  con- 
naître à  la  jeunesse  studieuse  ce  que  la  science  mo- 
derne doit  aux  grands  observateurs  qui  l'ont  préparée. 
En  les  montrant  ainsi  à  ses  yeux  dans  l'exercice  de 
leur  génie,  luttant  avec  une  infatigable  patience  con- 
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tre  l'imperfection  des  instruments  et  des  méthodes  de 
calcul,  on  lui  apprend  comment  une  sagacité  habile 
et  persévérante  peut  distinguer,  saisir  les  lois  abstrai- 
tes des  phénomènes,  à  travers  le  chaos  de  données 
imparfaites;  et  en  même  temps  qu'on  lui  communique 
la  connaissance  de  ces  lois,  on  l'instruit  dans  l'art  de 
les  découvrir.  Par  exemple  :  tout  l'édifice  de  l'Astro- 
nomie planétaire  a  été  primitivement  fondé  sur  les 
périodes  numériques  par  lesquelles  Hipparque  avait 
exprimé,  pour  les  cinq  planètes  principales,  les  rap« 
ports  des  durées  moyennes  de  leurs  révolutions  syno- 
diques,  à  la  durée  moyenne  de  l'année,  soit  tropique, 
soit  sidérale,  qu'il  avait  adoptée.  Ptolémée  nous  a 
transmis  ces  périodes,  qu'il  emploie  comme  autant 
de  faits.  Elles  sont  d'une  exactitude  surprenante.  On 
n'avait  guère  mieux  au  temps  de  Kepler  ;  et  aujour- 
d'hui même,  on  ne  trouve  que  trè^-peu  de  chose  à  y 
changer.  Elles  compi-ennent  des  nombres  entiers  de 
révolutions  synodiques  tels,  qu'après  leur  accom- 
plissement, la  planète,  et  le  soleil  en  apparence,  ou 
la  terre  en  réalité,  se  trouvent  avoir  décrit  des  nom- 
bres  entiers  ou  presque  entiers  de  révolutions  com- 
plètes, dans  leurs  orbites  propres.  Ptolémée  nous  dit 
qu'Hipparque  s'était  spécialement  prescrit  cette  condi- 
tion de  concordance  en  les  composant.  Elle  est  en 
effet  indispensable  pour  que  les  durées  des  révolu- 
tions synodiques  qu'on  en  déduit  aient  des  valeurs 
réellement  mojennes;  les  inégalités  périodiques  du 
mouvement  propre  des  deux  astres  comparés,  ayant 
parcouru  toutes  leurs  phases,  et  repns  finalement  les 
mêmes  valeurs.  Quel  trait  de.  sagacité  n'est-ce  pas  de 
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s'être  mis  ainsi  en  garde  contre  les  effets  possibles  de 
ces  inégalités,  dont  l'existence  seule  pouvait  être  alors 
tout  au  plus  soupçonnée!  Ptolémée  ajoute  qu'Hip- 
parque  a  exprimé  ses  périodes  par  les  moindres  mul^ 
tiples  entiers,  qui  puissent  accorder  d'aussi  près  les 
durées  moyennes  des  révolutions  synodiques,  avec  la 
durée  de  l'année.  Mais  il  ne  nous  fournit  aucun  ren- 
seignement sur  le  procédé  de  calcul  qui  a  dû  être  em- 
ployé pour  leur  assurer  ce  caractère  ;  et  il  ne  dit  pas 
même  de  quelles  données  elles  sont  déduites.  Quant 
à  ce  dernier  point,  on  peut  suppléer  à  son  silence.  Hip* 
parque  a  du  avoir  à  sa  disposition  des  levers  de  pla* 
nètes  observés  à  la  vue  simple,  probablement  pendant 
beaucoup  de  siècles,  par  les  Chaldéens  de  Babylone  ; 
car  il  a  employé  des  données  tirées  de  cette  même 
source  ancienne,  dans  l'établissement  de  ses  périodes 
lunisolaires.  Il  a  pu  y  joindre  les  observations  plus 
rares  qu'il  aurait  faites  lui-même  sur  les  planètes  supé- 
rieures dans  leurs  oppositions  au  soleil,  et  sur  les  in- 
férieures dans  leurs  plus  grandes  élongations  de  cet 
astre.  Comment  est-il  parvenu  à  extraire  de  tels  do- 
cuments  des  périodes  moyennes   si    étonnamment 
précises?  C'est  là,  sans  doute,  une  question  de  mé- 
thode scientifique,  autant  que  d'histoire,  qui  mérite 
bien  d'être  éclaircie.  A  cet  effet,  il  faut  d'abord  se 
rendre  compte  de  l'usage  que  l'on  pouvait  faire  des 
levers  et  des  élongations  des  planètes,  pour  évaluer 
les  durées  apparentes  de  leurs  révolutions.  Cette  con- 
naissance préliminaire  étant  acquise,  si  l'on  suppose 
que  l'on  a  dans  les  mains  une  collection  d'observa- 
tions pareilles,  nombripuses  et  longtemps  continuées^ 
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de  110  mode  de  discussion  critique  très-simple,  et  tout  à 
o^  fait  conforme  à  Tesprit,  ainsi  qu'aux  procédés  de  l'a- 
rithmétique grecque,  conduit,  pas  à  pas,  à  en  extraire 
des  périodes  de  plus  en  plus  exactes,  qui  se  trouvent 
être  finalement  celles  mêmes  d'Hipparque,  quand  on 
les  arrête,  comme  lui,  aux  limites  probables  d'erreur 
que  l'on  ne  pouvait  pas  espérer  d'éviter  alors.  Pour 
surcroît  d'intérêt,  ce  mode  de  discussion  qui  atténue 
progressivement,  et  sûrement,  les  erreurs  individuelles 
des  données  employées ,  se  trouve  être  équivalent , . 
dans  sa  marche  et  dans  ses  conséquences,  à  notre  mé- 
thode actuelle  des  fractions  continues,  si  ce  n'est  que 
celle-ci  exprime,  par  des  formules  écrites,  la  série  des 
raisonnements.  Même,  quand  on  arrive  ainsi  à  deux 
périodes  consécutives,  dont  l'une  semblerait  ne  pas  de- 
voir atténuer  suffisamment  les  erreurs,  tandis  que  l'au- 
tre serait  trop  longue  pour  être  pratiquement  établie 
ou  employée,  on  peut  en  composer  une  intermédiaire 
plus  acceptable,  qui  est  justement  celle  qu'Hipparque 
choisit  dans  de  tels  cas.  L'identité  du  procédé  im- 
plique donc,  pour  les  multiples  auxquels  il  arrive,  le 
caractère  de  minima  qu'il  leur  attribuait.  J'ai  consa- 
cré quelques  pages  à  l'étude  de  ces  périodes  célè- 
bres, qui  ont  fourni  le  premier  document  théorique 
sur  lequel  toute  l'Astronomie  planétaire  a  été  établie. 
Conduire  ainsi  le  lecteur  à  découvrir  par  lui-même  le 
principe  de  leur  formation,  et  la  précision  assurée  des 
résultats  qui  s'en  déduisent,  m'a  paru  plus  satisfaisant 
et  plus  utile  que  de  lui  faire  accepter  directement  les 
résultats  analogues  tirés  des  observations  modernes, 
en  lui  laissant  ignorer  les  efforts  d'invention  et  de 
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travail  par   lesquels  on  les  a  primitivement   obte- 
nus (*). 

J'ai  continué  de  diriger  le  lecteur  par  cette  même 
voie  d'invention  et  de  découvertes  progressives,  dans 
toutes  les  autres  parties  de  l'astronomie  planétaire  : 
lui  exposant  d'abord  les  méthodes  d'observation  ou 
de  calcul  au  moyen  desquelles  on  constate  les  carac- 
tères généraux  dés  orbites  que  les  planètes  décrivent  ; 
leur  constitution  sensiblement  plane  ;  la  position  de 
leurs  nœuds  et  leurs  inclinaisons  sur  l'écliptique; 
puis  les  formes  de  ces  orbites,  les  lois  des  mouvements 
intérieurs  suivant  lesquels  les  planètes  y  circulent;  et 
les  rapports  qu'ont  entre  eux  ces  mouvements  dans 
les  différentes  orbites,  à  mesure  quelles  sont  plus  dis- 
tantes du  soleil.  Tous  ces  problèmes  ont  été  complè- 
tement aperçus  et  abordés  pour  la  première  fois  par 
Kepler.  Toutes  les  méthodes  qui  les  résolvent,  ont  été 
successivement  inventées  et  appliquées  par  lui  dans 
son  admirable  ouvrage  intitulé  :  De  Stella  Martis. 
C'est  là  que  je  les  prends;  et  en  les  présentant  d'après 
lui,  avec  ses  nombres,  dans  l'ordre  de  nécessité  logique 
qui  les  lui  amène,  je  suis  pas  à  pas  la  marche  de  son 
génie,  et  je  montre  le  rare  assemblage  de  qualités 
qui  le  distinguent:  la  justesse  de  son  coup  d'œil  pour 


(*)  Je  profite  de  roccasion  pour  signaler  dans  cette  étude  deux 
fautes  d'inopressioD ,  d'ailleurs  faciles  à  reconnaître ,  qui  s^y  sont 
glissées. 

Page  5o ,  ligne  20 ,  2i55i",3,  /wcz  2i55iJ,3. 
Page  64?  3*  réduite  69  R,  lisez  59 R. 
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découvrir  la  voie  droite  qui  mène  à  la  vérité,  à  tra- 
vers les  préjugés  séculaires  de  la  science  antique;  son 
invariable  constance  à  la  débarrasser  des  obstacles 
qui  l'encombrent;  les  hardiesses  de  divination  qui  le 
conduisent  i  les  tentatives  heureuses  ou  malheureuses 
qui  tour  à  tour  l'approchent  du  but  ou  l'en  éloignent, 
sans  jamais  le  décourager,  ni  lasser  sa  patience;  jus- 
qu'à ce  qu'enfin  il  arrive  au  succès  dé£mitif  qui  a  cou- 
ronné ses  immenses  travaux.  Quoi  de  plus  attachant, 
de  plus  profitable  pour  de  jeunes  esprits,  que  l'instruc- 
tion puisée  à  une  pareille  école,  où  ils  trouvent  l'occa- 
sion inappréciable  d'apprendre  toutes  les  méthodes, 
toutes  les  découvertes  fondamentales  de  l'astronomie 
planétaire,  par  l'exemple  et  les  leçons  mêmes  de  celui 
qui  l'a  créée. 

Toutes  les  lois  phénoménales  découvertes  par  Ke- 
pler dans  les  mouvements  des  planètes  ne  sont  qu'ap- 
proximatives. On  ne  peut  apprécier  leur  juste  valeur, 
et  en  saisir  l'ensemble,  qu'après  les  avoir  vues  concen- 
trées par  Newton  dans  une  loi  unique,  celle  de  l'at- 
traction. Je  ne  pouvais  pas  me  dispenser  de  les  montrer 
réunies  par  ce  lien  commun  ;  et  toutefois  le  caractère 
élémentaire  de  mon  ouvrage  ne  me  permettait  pas  de 
faire  pénétrer  ceux  auxquels  il  est  destiné,  dans  tous 
les  détails  mathématiques  de  cette  déduction  ad- 
mirable. Ils  les  trouveront  plus  tard  complètement 
exposés  dans  le  Traité  de  la  Mécanique  céleste  de 
Laplace,  où  la  théorie  de  l'attraction  est  développée 
et  poussée  jusqu'aux  dernières  conséquences  qui  nous 
soient  jusqu'à  présent  accessibles.  Les  Traités  mo- 
dernes de  Mécanique  offrent,  de  la  même  théorie,  des 
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analyses  abrégées  qui  forment  line  introduction  suffi- 
sante à  l'étude  de  cette  grande  œuvre.  Je  me  suis  donc 
borné  à  spécifier  et  à  présenter  par  ordre,  la  nature 
ainsi  que  la  succession  des  raisonnements  dont  Newton 
s'est  servi,  pour  extraire  des  énoncés  de  Kepler  les 
conséquences  mécaniques  qu'ils  renferment.  Le  soin 
que  j'ai  mis  à  reproduire  ainsi  la  marche  de  ses  pro- 
pres idées,  immédiatement  à  la  suite,  et  pour  ainsi 
dire  en  présence  des  résultats  d'observation  aux- 
quels il  les  appliquait ,  pourra ,  je  crois,  offrir  en- 
core un  préliminaire  qui  ne  sera  pas  inutile  pour  l'in- 
telligence des  ouvrages  supérieurs  que  je  viens  de 
mentionner. 

Il  en  pourra  résulter  un  autre  avantage.  Au  com- 
mencement du  Livre  des  Principes,  Newton  a  établi 
les  véritables  lois  du  mouvement,  dans  leur  acception 
la  plus  générale.  Seulement^  il  en  a  présenté  les  appli- 
cations sous  des  formes  en  quelques  points  différentes 
de  celles  que  nous  leur  donnons  aujourd'hui.  Ces 
différences  sont  peu  sensibles  dans  la  conception  et 
la  mesure  des  mouvements  rectilignes,  soit  uniformes, 
soit  continûment  variés,  suivant  des  lois  quelcon- 
ques; mais  elles  le  sont  très-essentiellement  dans  la 
manière  de  mesurer  les  mouvements  curvilignes  et  de 
les  représenter  théoriquement.  Il  est  indispensable  de 
bien  comprendre  l'idée  qu'il  s'en  forme,  pour  ratta- 
cher exactement  aux  méthodes  modernes  les  résultats 
qu'il  a  obtenus  et  les  considérations  sur  lesquelles  il 
se  fonde  pour  les  obtenir  ;  sans  quoi  on  s'exposerait  à 
de  graves  inéprises  que  d'Alembert  a  judicieusement 
signalées,  mais  qui  n'ont  pas  été  toujours  évitées  par 
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des  hommes  pourtant  fort  habiles.  En  outre,  dans  ces 
premiers  chapitres  de  la  philosophie  naturelle,  New- 
ton envisage  les  effets  calculables  des  mouvements 
sous  des  acceptions  moins  abstraites,  je  serais  tenté 
de  dire  plus  vraies,  que  celles  qu'on  admet  communé- 
ment aujourd'hui;  et  par  là  il  échappe,  dans  leur 
application,  à  des  difficultés  métaphysiques  dont  on  a 
souvent  peine  à  se  démêler,  quoiqu'elles  ne  portent 
nullement  sur  les  choses  mêmes,  mais  sur  les  mots  par 
.lesquels  on  les  exprime.  Ce  point  de  vue,  plus  rap- 
proché des  réalités  que  celui  où  conduisent  les  abs- 
tractions suggérées  par  l'analyse  mathématique  pure, 
pourra  n'être  pas  inutilement  offert  à  de  jeunes  es- 
prits. 

Le  reste  de  ce  volume  ne  contient  que  des  expo- 
sitions de  faits  particuliers  dont  j'ai  dû  resserrer 
les  détails  dans  les  limites  qu'un  livre  élémentaire 
comporte.  Je  me  suis  attaché  seulement  à  en  donner 
une  notion  assez  précise  pour  inspirer  le  désir  d'en 
prendre  la  connaissance  plus  complète,  dans  les  ou- 
vrages, ou  les  Mémoires,  qui  leur  sont  spécialement 
consacrés. 

En  résumé  :  je  n'ai  voulu  présenter  ici  que  des  élé- 
ments d'initiation  aux  études  savantes  d'astronomie. 
Si  quelques  jeunes  gens  studieux  trouvent  que  je  leur 
ai  fourni  d'utiles  secours  pour  les  aborder,  j'aurai 
atteint  le  but  que  je  me  suis  proposé,  et  toute  mon 
ambition  sera  satisfaite.  Je  n'ai  travaillé  que  pour  eux. 
Quant  aux  maîtres  de  la  science,  si  quelqu'un  d'entre 
eux  daignait  parcourir  ce  volume,  il  n'y  trouverait 
sans  doute  rien  qui  ne  lui  fût  depuis  longtemps  connu, 
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mais  j'essayerai  de  désarmer  sa  sévérité  en  lui  rappe 
lant  ces  deux  vers  d'Ovide  : 

Da  veniam  scriptis^  quorum  non  gloria  nobis 
Causa ,  sed  utilitas  officiumque ,  fuit. 

(Ex  PoNTo,  lib  III,  ep.  IX.) 


i5  Avril  1857. 
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CHAPITRE   PREMIER. 

Du  mom^ment  des  planètes  autour  du  soleil. 

i .  De  tous  les  astres  du  ciel  ;  le  soleil  et  la  lune  sont  les  premiers 
^ont  les  mouvements  ont  été  étudiés ,  dans  le  dessein  de  découvrir 
leurs  lois  apparentes.  Ils  nous  intéressent  en  effet,  sous  ce  rap^ 
port,  plus  que  tous  les  autres  :  le  premier,  comme  étant  pour 
nous  la  source  de  la  lumière  et  de  la  chaleur  qui  entretiennent  la 
vie  sur  la  terre  ;  te  second  à  cause  de  sa  proximité ,  de  son  éclat  ^ 
de  ses  pha^s;  tous  deux  enfin,  comme  étant  les  régulateurs  na» 
turels  des  jours,  des  nuits,  des  mois,  des  années,  des  saisons. 
Les  autres  astres  permanents ,  perceptibles  à  la  vue  simple  ,  qui 
se  déplacetit  aussi,  révolutivemént  dans  le  ciel,  et  que  Ton  a 
mommés  plan  êtes  y  n'offrant  pas  d'applications  immédiates  aux  be^-' 
soins  de  la  société,  n'ont  été  observés,  pendant  bien  des  siècles, 
<pie  comme  des  objets  de  curiosité  ou  de  superstition;  et  lore- 
qu'enfin  les  astronomes  grecs  ont  voulu  assujettir  leurs  mouve- 
ments à  des  lois  calculables,  ils  n'ont  pu  y  réussir,  même  très*- 
împarfaitement ,  que  par  un  échafaudage  de  fictions  géométriques 
excessivement  compliquées.  Mais  toutes  ces  difficultés  se  sont  éva- 
nouies ,  depuis  que  Copernic  eut  fait  voir  que  les  planètes  et  la 
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terre  même  exécutent  en  réalité  leurs  révolutions  autour  du  soleil 
comme  centre.  Car,  envisagés  à  ce  point  de  vue,  tous  ces  mouve- 
ments se  sont  trouvés  individuellement  bien  plus  simples,  et  bien 
plus  aisément  calculables  que  celui  de  la  lune  ;  de  sorte  que  Tor- 
dre des  idées,  autre  que  celui  des  temps,  nous  conduit  à  placeirla 
théorie  des  planètes  avant  la  théorie  beaucoup  plus  complexe  de 
la  lune. 

2.  Dans  la  première  énumératio'n  que  j'ai  faite  des  astres  qu'on 
voit  briller  dans  le  ciel,  tome  P%  chap.  I,  j*ai  indiqué  les  parti- 
cularités les  plus  apparentes ,  qui  distinguent  ceux  que  Ton  nomme 
planètes ,  particularités  qui ,  dès  la  plus  haute  antiquité,  ont  fait 
remarquer,  à  la  simple  vue,  les  cinq  que  nous  appelons,  d'après 
les  Grecs,  Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne.  Observés 
au  télescope,  ces  cinq  astres  présentent  un  disque  arrondi,  d'une 
amplitude  sensible,  dont  le  contour  est  nettement  défini ,  sans  né- 
bulosité ni  chevelure  environnante;  la  lumière  qui  en  émane  est 
mate,  tranquille ,  et  ne  scintille  jamais. comme  celle  des  étoiles  , 
même  dans  les  cas  où  les  images  de  celles-ci  paraissent  le  plus 
agitées.  J'ai  annoncé  aussi  que  depuis  Tannée  1 781  y  jusqu'en  1^41 
où  je  publiais  ce  premier  volume,  le  télescope  avait  fait  apercevoir 
cinq  autres  planètes.  Aujourd'hui,  en  i856,  au  moment  où  ceci 
s'imprime,  on  en  a  découvert  encore  trente  et  une  de  plus,  ce  qui 
porte  actuellement  leur  nombre  total  à  quarante  et  une.  Parmi  ces 
trente-six  nouvelles ,  dont  Texistence  était  restée  ignorée  pendant 
tant  de  siècles,  deux  seulement,  que  Ton  appelle  Uranus  et  Nep- 
tune ,  offrent  un  disque  d'une  amplitude  appréciable  aux  instru- 
ments. Les  autres,  vues  dans  les  plus  puissantes  lunettes,  sous- 
tendent  un  diamètre  angulaire  si  petit,  qu'elles  paraissent  comme 
de  simples  points  stellaires.  Mais  on  les  reconnaît  tout  d'abord 
pour  de  véritables  planètes,  à  leur  mouvement  propre,  à  la  netteté 
de  l'image  focale  qu'elle  donnent,  et  parce  que  leur  lumière  ne 
scintille  point.  L'étude  suivie  de  leur  déplacement  parmi  les  étoiles 
confirme  ensuite  ces  premiers  aperçus,  en  constatant  qu'elles  sui- 
vent chacune  une  route  spéciale,  périodiquement  révolutive,  comme 
les  planètes  anciennement  connues ,  et  qu'elles  la  parcourent  avec 
une  stricte  conformité  aux  lois  de  mouvement  établies  pour  celles-ci 
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par  K.épler.  Cette  dernière  assimilation  résulte  de  l'application 
môme,  toujours  heureuse  et  féconde,  que  Ton  fait  de  ces  lois,  poui" 
calculer  la  marche  ultérieure  de  chaque  planète  nouvellemen  taper-- 
çue ,  quand  on  a  seulement  ûxé  un  petit  nombre  de  ses  positions 
successives  par  des  observations  continuées  durant  peu  de  jowrs. 
Afin  de  bien  comprendre  les  fondements  logiques  de  cette  impor*> 
tante  induction,  il  faut  se  rappeler  l'exposition  abrégée  que  j'ai 
faite  du  travail  de  Kepler  sur  les  planètes ,  et  en  particulier  sur 
Mars ,  aux  pages  4^5  et  suivantes  du  tome  IV.  Après  avoir  rap- 
porté les  trois  relations  phénoménales  auxquelles  il  était  parvenu, 
j'ai  annoncé  que  Newton  les  avait  résumées  en  une  seule,  qui  en 
est  une  déduction  nécessaire ,  et  qui  exprime  la  ioi  de  la  force  mé- 
canique ,  simple  et  unique ,  en  vertu  de  laquelle  les  mouvements 
des  planètes  et  des  comètes  sont  opérés.  De  là  ,  par  un  calcul  ma- 
thématique général  et  sûr,  on  conclut  la  forme ,  la  situation  et 
toutes  les  particularités  de  l'orbite  d'un  astre  soumis  à  une  telle 
force ,  quand  on  a  seulement  observé  trois  de  ses  positions  appa- 
rentes vues  de  la  terre.  Appliquant  donc  ce  calcul  à  unç  planète 
nouvellement  aperçue ,  on  en  infère  toute  sa  marche  ultérieure, 
dans  rhypothèse  d'identité  de  la  force  qui  la  régit  ;  et  l'accord  de 
ses  positions  réelles  avec  celles  que  le  calcul  lui  assigne,  complète 
la  certitude  de  l'induction ,  en  même  temps  qu^elle  assure  désor- 
mais pour  toujours  la  connaissance  de  la  planète.  Telle  est  au- 
jourd'hui la  méthode  dont  les  astronomes  sont  en  possession.  Elle 
exige  des  calculs  beaucoup  trop  élevés  pour  être  expliquée  dans 
uo  livre  où  Ton  se  propose  seulement  d'établir  les  fondements 
physiques  de  l'astronomie.  Je  ne  pourrai  donc  qu'indiquer  les  ou-» 
vrages  spéciaux  dans  lesquels  les  géomètres  l'ont  présentée  sous 
les  diverses  formes  qu'elle  peut  prendre.  C'est  ce  que  je  ferai  plus 
tard.  Mais  déjà,  d'après  l'indication  que  je  viens  de  donner  de  la 
marche  logique  par  laquelle  on  y  arrive ,  on  voit  qu'elle  repose 
entièrement  sur  les  trois  lois  déduites  par  Kepler  des  seules  obser^ 
vations  faites  sur  les  cinq  planètes  anciennement  connues.  Il  faut 
donc  reprendre  ici  l'étude  des  apparences  phénoménales  qu'elles 
présentent,  avec  plus  de  détail  que  nous  ne  l'avons  ùdt  dans  l'ex- 
posé préliminaire  du  tome  IV,  page  42^9  qui  avait  seulement  pour 
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but  de  nous  guider  dans  le  calcul  des  mouvemenls  apparents  du 
soleil  ;  et  te]  va  être  l'objet  des  paragraphes  suivants.  Pour  ne  pas 
commettre  de  cercle  vicieux  dans  cette  recherche  rétrospective ,  il 
faudra  évidemment  y  procéder  comme  Tont  fait  effectivement  les 
astronomes  ,  c'est-à-dire  par  de  simples  C2|lculs  trigonom étriqués, 
en  profitant  delà  connaissance  séculaire  qu'on  a  eue  du  mouve- 
ment révoluttf  de  ces  astres,  pour  choisir  dans  leurs  positions  suc-- 
ccssives  celles  où  il  convenait  le  mieux  de  les  observer,  afin  de  dé- 
couvrir la  forme  véritable  des  orbites  qu'elles  parcouraient.  Et, 
comme  toutes  ks  méthodes  que  l'on  a  progressivement  imaginées 
pour  résoudre  les  diverses  parties  de  ce  grand  problème,  ont 
été  conçues  ainsi  qu'appliquées  en  employant  les  subdivisions 
sexagésimales  du  cercle  et  du  jour,  je  les  adopterai  aussi  générale- 
ment dans  l'exposé  qui  va  suivre,  à  moins  de  cas  exceptionnels, 
où  j'aurai  soin  d'avertir  que  j'y  renonce  momentanément.  Car, 
bien  que  les  subdivisions  décimales  eussent  l'avantage  de  simpli- 
fier les  opérations  numériques  que  nous  aurons  à  effectuer,  sur- 
tout quand  elles  porteront  sur  de  grands  nombres ,  nous  ne  pour- 
rions les  lut  rodu  ire  qu'en  appliquant  aux  données  d'observations 
des  anciens  astronomes  des  transformations  qui  les  déguiseraient, 
et  qui  donneraient  ainsi  au  lecteur  des  difficultés  inutiles  pour  les 
retrouver  dans  les  ouvrages  originaux  d'où  nous  les  extrairons. 

3.  Commençons  par  Fen us,  qui  est  la  plus  apparente  de  toutes 
les  planètes.  Il  n'est  presque  personne  qui  n'ait  remarqué  une  belle 
étoile  qui  brille  quelquefois  le  soir  à  l'occident ,  un  peu  après  le 
coucher  du  soleil ,  et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison  Vétoilr  du 
soir.  C'est  Vénus.  En  l'observant  de  suite  .pendant  quelques  jours, 
on  s'aperçoit  qu'elle  ne  reste  pas  constamment  à  la  même  distance 
angulaire  du  soleil.  Elle  s'en  écarte  vers  l'orient  jusqu'à  un  cer- 
tain terme  qui  est  d'environ  45°  sexagésimaux ,  ou  -J-  de  l'hémi- 
sphère céleste;  après  quoi  elle  semble  retourner  vers  cet  astre  \  et, 
comme  on  ne  peut  ordinairement  la  voir  à  la  vue  simple  que  lors- 
que le  soleil  est  sous  l'horizon,  elle  n'est  plus  visible  alors  que  quel- 
ques instants  immédiatement  après  le  coucher  de  cet  astre»  Bientôt 
elle  se  couche  en  même  temps  que  lui,  et  l'éclat  de  la  lumière 
du  soleil  empochant  de  l'apercevoir,  on  la  perd  tout  à  fait  de  vue. 
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Mais  ai)  bout  de  quelques  jours,  on  découvre,  le  matin,  vers 
Torient,  une  belle  étoile  qui  ne  paraissait  pas  auparavant.  Elle  ne 
■  se  montre  d'abord  que  peu  d'instants  avant  le  levet*  du  soleil,  et 
on  la  nomme,  pour  cette  raison,  Vétoile  du  matin  (*).  Elle  s'éloi- 
gne de  jour  en  jour  de  cet  astre  vers  l'occident,  et  devance  ainsi 
de  plus  en  plus  son  lever.  Mais ,  après  s'en  être  écartée  dans  ce  sens 
jusqu'à  un  certain  terme,  qui  est  d'environ  45°  sexagésimaux,  elle 
retourne  vers  lui,  et  se  lève  tous  les  jours  plus  tard  ;  enfin,  elle  le 
rejoint  de  nouveau  ,  se  lève  avec, lui ,  et  on  cesse  de  l'apercevoir. 

C'est  alors,  ou  du  moins  c'est  quelques  jours  après ,  que  l'on 
revoit  à  l'occident  l'étoile  du  soir,  â  peu  de  distance  du  soleil.  En 
se  dégageant  de  ses  rayons,  elle  s'en  éloigne  de  nouveau  vers  l'o- 
rient, et  s'en  rapproche  ensuite,  toujours  suivant  les  mêmes  lois. 

Ces  mouvements  alternatifs,  observés  depuis  plus  de  deux  mille 
ans  sans  interruption ,  nous  indiquent  évidemment  que  l'étoile  du 
soir  et  l'étoile  du  matin  ne  sont  qu'un  seul  et  même  astre.  Ils 
nous  apprennent  aussi  que  cet  astre  a  un  mouvement  propre,  en 
vertu  duquel  il  oscille  autour  du  soleil ,  et  se  montre  dans  le  ciel , 
tantôt  avant,  tantôt  après  lui. 

Voilà  ce  que  Ton  peut  apercevoir  à  la  vue  simple;  mais  l'admi- 
rable invention  du  télescope  permet  de  pousser  beaucoup  plus 
loin  ces  observations. 

5.  En  observant  Vénus  au  télescope ,  on  voit  qu'elle  a  des  pha- 
ses comme  la  lune.  Le  soir,  lorsqu'elle  se  rapproche  angulaire- 
mentdu  soleil,  par  le  mouvement  rétrograde  qui  la  porte  alors 
vers  l'occident,  elle  présente  un  croissant  lumineux,  dont  les 
pointes  sont  tournées  vers  l'orient,  c'est-à-dire  du  côté  du  ciel 
opposé  au  soleil.  La  largeur  apparente  de  ce  croissant  diminue  de 
jour  en  jour, «à  mesure  que  Vénus  se  rapproche  de  lui.  Mais, 


[*)  Elle  a  été  désignée  ainsi  ctioz  les  Egyptiens  dès  les  temps  Pharaoni- 
ques. La  Bible  lui  donne  un  nom  qui  se  traduit  en  latin  par  Lucifer,  porte- 
lumière»  Les  Grecs  rappelaient  ^bia<popoq,  porteur  de  Taiirore.  Ces  diverses 
déBominations  semblent  dater  d^une  époque  où  Ton  n^avait  pas  encore  re- 
connu que  Vétoile  dvl  matin  et  Vétoile  du  soir  ne  sont  qu\in  même  astre, 
amené  tour  à  tour  à  Toccidcnt  ou  à  IVuest  du  soleil^  par  son  propre  mou- 
vement autour  de  lui. 
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V  après  qu'elle  Ta  dépassé,  lorsqu'elle  reparaît, *ie  matin  ,  de  l'autre 
côté  de  cet  astre,  les  pointes  du  croissant  sont  tournée^  du  côté 
opposé,  c'est-à-dire  vers  Poccident.  La  phase  lumineuse  augmente 
peu  à  peu  de  largeur  à  mesure  que  l'écart  occidental  s'agrandit , 
et  quand  il  atteint  sa  limite,  la  portion  luminieuse  du  disque  a  la 
forme  d'un  demi-cercle ,  dont  la  convexité  est  tournée  vers  le  so- 
leil. Vénus  est  alors  dans  ^on  premier  quartier.  Après  avoir  paru 
momentanément  stationnaire  dans  cette  position,  elle  reprend  sa 
marche  vers  l'orient,  et  se  rapproche  angulairement  du  soleil. 
Daûs  ce  retour,  à  mesure  qu'elle  revient  vers  lui ,  la  portion  éclai- 
rée de  son  disque  augmente,  s'arrondit,  et  quand  ell^  a  rejoint  le 
cercle  de  latitude  qui  passe  par  le  centre  du.  soleil ,  si  elle  se  trouve 
assez  distante  de  l'écliptique  pour  qu'on  puisse  l'apercevoir  encore 
avec  des  lunettes ,  on  la  voit  complètement  ou  presque  totalement 
ronde;  dç  sorte  qu'on  peut  dire,  alors,  qu'elle  paraît  pleine.  Plus 
tard ,  la  continuité  de  sa  marche  vers  l'orient  l'écartant  du  soleil 
dans  ce  sens,  son' disque  commence  à  s'échancrer,  et  la  grandeur 
de  la  portion  lumineuse  qu'il  nous  présente  décroît  progreissive- 
ment  par  les  mêmes  périodes  qu'elle  avait  suivies  dans  son  augmen- 
tation. Il  se  réduit  de  même  à  un  demi-cércle  convexe  vers  le  so- 
leil ,  quand  l'écart  oriental  atteint  son  maximum  d'amplitude,  ce 
qui  nous  montre  la  planète  dans  son  dernier  quartier.  Dès  lors  son 
mouvement  devenu  rétrograde  la  rapproche  angulairement  du  so- 
leil ;  la  portion  lumineuse  de  son  disque  se  rétrécit  par  degrés ,  et 
finit  par  devenir  à  peine  perceptible ,  ou  tout  à  fait  nulle ,  quand 
elle  se  retrouve  dans  le  même  cercle  de  latitude  que  lui. 

4.  Ces  phénomènes,  découverts  par  Galilée,  nous  montrent 
donc  Vénus  comme  une  sorte  de  lune  tournant  autour  du  soleil, 
et  éclairée  par  sa  lumière.  Toutes  les  observations  confirment  cette 
vérité. 

Lorsque  Vénus  paraît  pleine,  elle  est  au  delà  du  soleil  par  rap- 
port à  la  terre  ;  aussi  son  diamètre  apparent  est  alors  fort  petit,  et 
ne  va  quelquefois  qu'à  3o"  décimales  (*).  Au  contraire,  lorsque 


{*)  Dans  tout  ce  chapitre  ,  où  il  n^est  question  que  d'aperçus  généraux ^ 
]  ^expliquerai  les  plus  grands  et  les  plus  petits  diamètres  apparents  des  p]a- 
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ses  phases  dimiuuent  et  (|ue  sa  face  éclairée  se  trouve  de  plus  en 
plus  opposée  à  nous ,  soo  diamètre  appareot  augmente  :  elle  est 
donc  alors  beaucoup  plus  près  de  la  terre.  Enfin  ^  dans  Tinter- 
valle  qui  sépare  sa  disparition  le  soir  et  s»  réapparition  le  matin  , 
on  la- voit  quelquefois  se  mouvoir  sur  le  disque  du  soleil ,  avec 
l'apparence  d^une  tache  ronde  et  noire;  elle  est  alors  entre  la 
terre  et  le  soleil ,  et  son  diamètre  apparent  est  le  plus  grand  qu^on 
observe  dans  une  même  révolution.;  il  s'élève  quelquefois  jus- 
qu'à i84^ 

Ces  diminutions  et  ces  accroissements,  ne  sont  pas  sensibles  à  la 
vue  simple  y  à  cause  de  l'irradiation  qui  dilate  un  peu  les  diamètres 
apparents  des  objets,  et  d*autant  plus  qu'ils  sont  éclairés;  les  pha- 
ses de  Vénus  augmentant  d'étendue  lorsque  cet  astre  se  trouve 
placé  au  delà  du  soleil,  l'accroissement  de  sa  lumière  compense, 
pour  nos  yeux,  l'augmentation  de  sa  distance;  mais  le  télescope 
détruit  ces  illusions ,  et  nous  indique  les  variations  réelles  de  la 
distance  par  celles  du  diamètre  apparent. 

S,  L'orbite  de  Vénus  n'embrasse  pas  la  terre;  car  si  cela  était, 
cette  planète  viendrait  quelquefois  en  opposition  avec  le  soleil,  et 
la  terre  se  trouverait  alors  entre. elle  et  cet  astre  :  ce  qui  n'arrive 
jamais.  Son  orbe  n'est  pas  non  plus  tout  entier  au  delà  du  soleil 
par  rapport  à  la  terre;  puisque,  si  cela  était,  Vénus  ne  se  trouve- 
rait  jamais  entre  la  terre  et  le  soleil,  au  lieu  qu'elle  nous  cache 
parfois  des  points  de  son  disque.  Enfin ,  tandis  que  le  soleil  se 
meut ,  ou  semble  se  mouvoir,  sur  le  contour  de  l'écliptique ,  Vénus 
l'accompagne ,  sans  s'écarter  jamais  de  lui  au  delà  de  certaines 
limites  d'élongations ,  ou  de  digressions  apparentes,  dont  l'ampli- 
tude y  vue  de  la  terre,  ne  varie  guère  qu'entre  44**  ^7'  ^*  47"  4^'* 
Ces  faits  réunis  prouvent  évidemment  que  Vénus  se  meut  autour 


nètes  en  nombres  ronds  de  secondes  de  )a' division  décimale,  comme 
Laplace  Ta  fait  dans  le  Siyslème  du  monde  :  ce  qui  facilite  l'oppréciation  des 
rapports  de  leurs  distances  extrêmes  à  la  terre ,  lesquelles  sont  en  raison 
inverse  de  ces  valeurs.  Mais,  à  la  (in  du  §  12,  je  donnerai  un  tableau  plus 
exact  de  ces  valeurs,  calculées  par  M.  Largeteau,  en  secondes  de  la  division 
seiagésinfale. 
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du  soleil  dans  une  orbite  rentraote  ^  que  cet  astre  emporte  avec  Juri 
sur  réclip  tique  .dans  son  mouvement  annuel.  La  marche  progres- 
sive des  phases  de  cette  planète  indique  de  plus  qu'elle  est  opaque, 
non  lumineuse  par  elle-même ,  et  à  peu  près  sphérique .  Toutes 
ces  conséquences  ont  été  également  déduites  des  observations  op^ 
tiques  par  Galilée.  Je  n'ai  fait  ici  que  les  reproduire  à  peu  près 
comme  il  les  a  exprimées  dans  le  troisième  de  ses  Dialogues  sur  le 
système  du  monde ,  édit,  de  Florence ,  1 632 ,  page  821. 

6.  L'orbe  de  Vénus  s'offrant  à  nous  sous  des  points  de  vue  dif- 
férents dans  ses  positions  successives,  il  en  doit  résulter  une  foule 
d'irrégularités  et  de  bizarreries  apparentes,  lorsqu'on  vent  rap- 
porter ces  mouvements  au  centre  de  la  terre;  mais  cette  complica- 
tion doit  disparaître ,  lorsqu'on  les  considère  par  rapport  au  so- 
leil, qui  en  est  le  centre  véritable.  C'est  ce  que  l'expérience  con- 
firme ,  comme  on  le  verra  bientôt. 

7.  Vénus  n'est  pas  la  seule  planète  qui  offre  les  phénomènes  que 
nous  venons  d'exanjiner.  Mercure  en  présente  aussi  qui  sont  ab- 
solument semblables,  mais  ses  excursions  sont  renfermées  dans  des 
limites  plus  étroites.  Leur  amplitude  est  aussi  plus  inégale,  variant 
depuis  1 7®  36'  jusqu'à  28"  20'.  Cet  astre  tourne  donc  autour  du  so- 
leil comme  Vénus,  mais  dans  un  orbe  plus  petit,  et  plus  différent 
du  cercle.  Aussi  l'a-t-on  vu,  à  la  vérité  bien  rarement,  occulté 
par  elle ,  et  cela  est  arrivé  le  1 7  mai  1 787 .  Quand  il  se  projette  sur 
le  soleil,  il  y  paraît  comme  une  petite  tache  noire  et  ronde.  Il  est 
donc  opaque ,  à  peu  près  sphérique ,  et  ne  brille  point  d'une  lu- 
mière propre,  mais  en  vertu  de  celle  qu'il  reçoit  du  soleil.  Sa 
proximité  de  cet  astre  le  rend  très-difficile  à  percevoir  à  la  vue  sim- 
ple. On  ne  peut  le  saisir  que  pendant  peu  d'instants  le  matin  ou  le 
soir  quand  il  se  trouve  au-dessus  de  l'horizon,  le  soleil  étant  au- 
dessous.  Aussi  n'a-t-il  pu  être  observé  'que  très-imparfaitement 
dans  l'antiquité.  L'invention  des  lunettes  a  permis  de  le  suivre  avec 
bien  plus  de  facilité  et  d'avantage..  On  a  pu  même  mesurer  ainsi 
son  diamètre  apparent ,  qui  se  montre  très-variable  selon  les  po- 
sitions de  l'astre.  Sa  plus  grande  valeur  s'élève  à  34" >8,  et  la  plus 

petite  descend  jusqu'à  i5'',4* 
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Mercure  et  Vénus  sont  les  seules  planètes  dont  les  digressions 
autour  du  soleil  soient  limitées.  Ce  sont  aussi  les  seules  qui  s'inter- 
posent occasionnellement  entre  la  terre  et  le  soleil,,  les  seules  par 
conséquent  dont  les  orbites  autour  de  cet  .astre  ne  s'étendent  pas 
jusqu'à  la  terre.  On  les  appelle  les  planètes  inférieures, 

8.  Les  autres  planètes,  au  contraire,  s'écartent  du  soleil  à  toutes 
les  distances  angulaires ,  sans  sMnterposer  jamais  entre  la  terre  et 
cet  astre.  Elles  se  maintiennent  donc  toujours  an  delà  de  la  terre 
dans  leur  cours.  On'  les  appelle  supérieures,  par  opposition  aux 
précédentes. 

Le  mouvement  apparent  de  ces  planètes  est  fort  inégal  ;  il  est 
tantôt  direct,  tantôt  rétrograde.  En  les  comparant  aux  étoiles  qui 
se  rencontreilt sur  leur  route ,  ou,  ce  qui  est  bien  plus  exact,  en 
observant  jour  par  jour  leur  déclinaison  et  leur  ascension  droite , 
on  voit  qu'elles  ne  restent  pas  toujours  sur  le  même  parallèle  à  l'é- 
quateur  :  elles  ne  suivent  pas  non  plus  exactement  le  plan  de  Té- 
cHptique.  Cependant  toutes  les  planètes  anciennement  connues 
s'écartent  très- peu  de  ce  dernier  plan;  et  c'est  ce  qui  avait  fait, 
dès  la  plus  baute  antiquité ,  distinguer  par  une  dénomination  par- 
ticulière la  zone  du  ciel  où  elles  sont  comprises.  On  l'appelait  le 
Zodiaque  y  et  on  lui  attribuait  environ  lo  degrés  décimaux  de 
largeur  de  chaque  côté  de  l'écliptique.  Mais  depuis  la  découverte 
des  trente-six  nouvelles  planètes ,  cette  dénomination  est  devenue 
inutile;  car  Cérès,  Junon,  par  exemple,  et  surtout  Pallas,  s'écar- 
tent beaucoup  au  delà  des  limites  que  l'on  avait  voulu  assigner. 

9.  Toutes  ces  planètes,  dans  leurs  révolutions,  viennent  en 
conjonction  et  en  opposition  avec  le  soleil,  c'est-à-dire  que  dans 
certains  temps  elles  se  trouvent  du  même  côté  que  le  soleil  par 
rapport  à  la  terre,  tandis  que  dans  d'autres  là  terre  se  trouve  entre 
elles  et  le  soleil.  Cette  dernière  circonstance  leur  est  particulière; 
elle  n'arrive  jamais  pour  Mercure  ni  pour  Vénus  :  l'analogie  porte 
déjà  à  examiner  si  ces  planètes  ne  tournent  pas  autour  du  soleil  ^ 
comme  Vénus  et  Mercure ,  mais  dans  des  orbites  plus  étendues.  En 
suivant  cette  idée,  on  voit  que  tous  les  phénomènes  s'y  rappor- 
tent. 


lO  ASTaONOMlE 

iO.  Prenons  pour  exemple  Mars  {*).  Lorsqu'on  l'observe  au 
télescope }  son  disque  paraît  constamnient  éclairé  et  arrondi;  if 
n'est  jamais  échancré  comme  celui  de  Vénus  :  cependant  iiéprquve 
dans  sa  forme  apparente  des  variations  très-sensiblesv  Cette  forme 
est  tout  à  fait  circulaire  dans  les  conjonctions  et  dans  les  oppo- 
sitions. En  passant  dVne  de  ses  positions  à  Tautre,  elle  se 
rétrécit  peu  à  peu,  et  prend  la  forme  d'un  ovale  plus  Oii  moins  res- 
serré. Ce  passage  se  fait  toujours  d^une  manière  lente  et  pro- 
gressive. 

Ces  phénomènes  nous  apprennent  que  Mars  est  un  corps  opa- 
que, et  à  peu  près  sphérique^  qui  reçoit  sa  lumière  du  soleil.  Us 
sont  très-bien  représentés,  en  supposant  cette  planète  en  mouve- 
ment dans  une  orbite  rentrante  qui  embrasse  la  tecre  et  le  soleil. 
Il  y  a  même  une  liaison  si  nécessaire  de  cette  conséquence  avec 
les  phénomènes,  que  ceux-ci  ne  peuvent  pas  être  vrais,  sans 
qu'elle  le  soit  également.  En  effet,  si  Mars  n'embrassait  pas  la 
terre,  il  ne  viendrait  jamais  à  l'opposition  ;  et  s*il  n'embrassait 
pas  le  soleil,  de  sorte  qu'eu  venant  à  la  conjonction  il  passât  entre 
la  terre  et  cet  astre,  il  devrait  paraître  échancré  comme  Vénus  et 
la  lune,  au  lieu  qu'il  reste  toujours  arrondi. 

De  plus,  le  diamètre  apparent  de  Mars  augmente  en  venant,  de 
la  conjonction  à  l'opposition  ;  il  diminue,  en  allant  de  l'opposition 
à  la  conjonction.  Ainsi,  dans  le  premier  cas,  Mars  s'approche  de 
la  terre;  dans  le  second,  il  s'en  éloigne.  Les  variations  de  son 
diamètre  apparent  sont  très -considérables.  Sa  plus  grande  valeur 
est  de  90'^,  sa  plus  petite  de  18'^;  les  distances  correspondantes 
sont  entre  elles  comme  18  est  à  90,  ou  dans  le  rapport  de  i  à  5, 
c'est-à-dire  que  Mars  est  cinq  fois  plus  éloigné  de  la  terre  dans  le 
second  cas  que  dans  le  premier. 

Ces  grandes  différences  nous  apprennent  que  la  terre  n'est  pas 


(*)  Mars  se  fait  remarquer  entre  les  planètes  par  sa  couleur  notablement 
rouge.  Les  Egyptiens  des  temps  Pharaoniques  Tont  appelé,  sur  leurs  mo- 
numents, Horus,  le  rouge;  los  Grecs  Pappelaient  wy/sosts ,  Venjlammé. 
Ce  caractère  physique,  qui  lui  est  p.irticuUer,  s^est  ainsi  maintenu  à  tous  les 
yeux  depuis  près  de  cinquante  siècles. 
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ail  centre  du  mouvement  de  Mars.  En  nous' laissant  guider  par 
l'analogie,  *ii  est  beaucoup  plus  naturel  de  penser  que  cette  planète 
se  meut  autour  du  soleil,  ainsi  que  Mercure  et  Vénus;  alors  cet 
astre  emportera  aussi  Torbe  de  Mars,  sur  Técliptique,  dans  son 
mouvement  annuel  :  les  plus  grandes  et  les  plus  petites  distances 
de  Mars  à  la  terre  devront  avoir  lieu  lorsque  le  soleil  se  trouvera 
à  Tapogée  ;  ce  sera  donc  alors  que  Ton  devra  observer  les  plus 
grands  ou  les  plus  petits  diamètres  apparents  de  cette,  planète. 
C'est  aussi  ce  que  l'expérience  confirme,  et  Ton  doit  en  conclure 
que  Mars  tourne  autour  du  soleil. 

ii.  La  marche  des  phénomènes  que  présentent  les  autres  pla- 
nètes dont  l'orbite  embrasse  la  terre ,  et  que  Ton  nomme  pour 
cette  raison  supérieures^  est  absolument  la  même  :  elle  nous  con- 
duira donc  aux  mêmes  conclusions  ;  seulement  les  variations  que 
la  forme  apparente  de  leur  disque  éprouve^  sont  beaucoup  moins 
sensibles,  et  cette  forme  s'écarte  moins  du  cercle  :  ce  qui  prouve 
que  leur  distance  au  âoleil  est  beaucoup  plus  considérable  que 
celle  de  Mars  ;  car  sUl  existait  une  planète  assez  éloignée  du  soleil 
pour  que  l'orbe  solaire  pût  être  regardé  comme  un  point  par  rap- 
port à  cette  distance,  et  que  cependiant  la  planète  pût  être  aperçue 
de  la  terre,  les  apparences  qu'elle  nous  offrirait  seraient  sensible- 
ment les  mêmes  que  si  nous  étions  places  au  centre  du  soleil,  et 
si  elle  tournait  autour  de  cet  astre,  en  recevant  de  lui  sa  lumière. 
Son  disque  nous  paraîtrait  donc  toujours  sous  la  forme  d^un 
cercle,  les  variations  de  ses  phases  étant  trop  peu  considérables 
pour  qu'on  pût  les  apprécier.  . 

12.  Afin  de  rendre  plus  sensibles  les  variations  qu'éprouvent 
les  distances  des  planètes  à  la  terre,  j'ai  réuni,  dans  le  tableau 
suivant,  leurs  plus  grands  et  leurs  plus  petits  diamètres  apparents, 
tels  qu'ils  sont  donnés  par  l'observation.  Il  faut  remarquer  que  les 
planètes  Cérès,  Palias,  Festa,  Junon^  ainsi  que  toutes  les  autres 
plus  nouvellemeut  découvertes,  sont  trop  petites  pour  qu'on  ait 
pu  jusqu'à  présent  déterminer  leurs  diamètres,  avec  quelque  ap- 
parence de  certitude. 
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Merci!  te, 
Vénus.  . . 
Mars.  . 
Jupiter.  . 
Saturne. . 


DEMI-DIAMÈTRB 

apparent 

en 

secondes  sexagésimales. 


Plus  grand. 


.3^.4 

13,2 

a5,4 

10,1 


Plus  petit. 


4.7 


i5,4 
7,3 


Demi-dianètre  du  so- 
leil à  la  distance  moyenne 
delà  terre  =  ie'l",82. 


DISTANUE  AU   SOLEIL 

en  paf tfes 

du  demi  grand  axe 

de  l'orbite  terrestre. 


Plus  grande. 


0,^72826 

I ,66579 

5,4463.1) 

io,o4'236 


Plos  petite. 


o,3o75o 

0,71841 

1,38169 

4,94444 

8,97338 


Ces  nombres  aotit  rela- 
tifs à  1850. 


en 
secondes  sexagésimales. 


Plos  grande. 


.6:6 
33,6 
33,5 
'2,2 


',« 


Pins  petite. 


4»9 

3,2 

t,3 
0,8 


Parallaxe   horizontale 
équatoriale  du  soleil  à  la 

(distance  moyenne  de  la 
tierre  =  8",8776. 


15.  Nous  sommes  donc  conduits  par  ces  réflexions  à  considérer 
le  soleil  comme  placé  à  peu  près  au  centre  de  tous  les  orbes  pla> 
nétaires,  et  les  entraînant  avec  lui  sur  Técliptique  dans  son  mou- 
vement annuel. 

Mais  supposerons -nous  maintenant  que  cet  astre  emporte  réelle- 
ment  ces  orbites,  ainsi  que  l'admettait  Tycho-Brahé?.  ou  plutôt, 
avec  Copernic  et  Galilée,  regarderons-nous  ce  mouvement  comme 
une  apparence  produite  par  le  mouvement  réel  de  la  terre,  qui, 
nous  transportant  successivement  dans  les  difrérents  points  de 
l'écliptique,  nous  montre  le  soleil  et  les  orbites  des  planètes,  dont 
il  est  le  centre,  comme  tournant  avec  lui  autour  de. nous? 

Assurément,  si  nous  nous  laissons  guider  par  Tanalogie,  tou- 
jours si  évidente  dans  les  ouvrages  de  la  nature,  nous  Serons 
portés  puissamment  à  embrasser  cette  dernière  ^opinion  ;  car  alors 
le  soleil  devenant  le  centre  commun  de  notre  système  planétaire^ 
la  symétrie  est  rétablie  complètement. 

Néanmoins,  comme  nous  n*avons  pas  encore  rassemblé  toutes 
ies  preuves  qui  pourront  décider  Palternative,  et  qu'elles  se  muU 
tiplieront  sans  doute,  à  mesure  que  nous  étudierons  le  système 
du  monde,  contentons- nous  d'avoir  envisagé  ce  dernier  état  de 
choses  comme  possible.  Oublions  la  terre  j  et,  nous  plaçant  par 
la  pensée  au  centre  du  soleil,  essayons  d'y  transporter  nos  ob- 
servations. 
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,       CHAPITRÉ  IL 

Considérations  générales  sur  la  détermination  des 
mouvements  planétaires  par  les  données  que  les 
observations  astronomiques  peuvent  fournir.  Indi- 
cation des  pwblèmes  divers  que  nous  aurons  sue-' 
cessivemént  à  résoudre  pour  établir,  logiquement 
et  avec  certitude ,  les  lois  physiques  de  ces  mou-- 
vements. 

i4.  Celte  étude,  comme  toutes  celles  que  l'Astronomie  nous  a 
déjà  présentées,  nécessitera  deux  oi'dres  de  recherches,  distinctes 
parleur  but ,  comme  par  le  degré  de  précision  qîie  nous  devrons 
exiger.  Nous  chercherons  d'abord  à  fixer  isolément  les  condi- 
tions physiques  des  mouvements  de  chaque  planète,  par  des  ap- 
proximations qui  diffèrent  très- peu  des  réalités.  Nous  essayerons 
ensuite  de  perfectionner  ces  approximations,,  en  liant  leurs  résul- 
tats individuels  par  des  relations  mathématiques  qui  en  embrassent 
l'ensemble,  comme  nous  l'avons  fait  déjà  pour  le  soleil.  Compa- 
rant ensuite  les  relations  ainsi  obtenues,  pour  les  ovbiles  des 
différentes  planètes,  nous  résumerons  ce  qu'elles  présenteront 
de  commun  à  toutes,  et  nous  en  -verrons  sortir  les  trois  lois 
générales  de  leurs  mouvements  que  Kepler  a  découvertes. 

La  réalisation  de  ce  travail  exigera  la  démonstration  successive 
d'un  certain  nombre  de  faits  et  de  propositions;  quf»  je  vais  énoncer 
ici  à  l'avance,  dans  l'ordre. logique  suivant  lequel  nous  devrons  les 
établir  d'après  les  observations. 

Nous  déterminerons  d'abord  les  mouvements  révolutifs  moyens 
des  cinq  planètes  ^autour  du  soleil,  en  choisissant  des  positions 
telles,  qu'elles  aient  parcouru  dans  leurs  orbites  respectives  des 
nombres  entiers  de  circonférences  complètes,  ou  presque  com- 
plètes, afin  que  toutes  les  inégalités  de  leur  marche  locale  aienS 
pu  s'y  accomplir,  et  disparaître  dans  le  résultat  total,  par  com- 
pensation. 
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,  Nous  prouverons  ensuite  que  chacun  de  ces  astres  se  meut  au- 
tour du  soleil  dans  une  orbite  sensiblement  plane,  dont  le  plan 
passe  par  le  centre  du  soleil.  Nous  déterminerons  les  directions 
actuelles  des  traces  de  ces  plans  sur  Técliptiqre,  ainsi  que  les  quan- 
tités angulaires  dont  ils  lui  sont  respectivement  inclinés. 

Ces  deux  éléments  étant  connus,  chaque  rayon  visuel  mené  de 
la  terre  à  une  planète,  à  un  instant  donné,  ira  percer  le  plan  de 
son  orbite,  en  un  point,  dont  la  position  absolue  pourra  être  cal- 
culée relativement  à  la  terre  et  au  soleil.  De  là  nous  déduironl» 
en  toute  rigueur ,  pour  le  même  instant,  ta  longitude  et  la  latitude 
héliocentrique  de  la  planète,  ainsi  que  la  longueur  de  son  rayon 
vecteur  mené  du  centre  du  soleil,  exprimé  en  parties  du  demi 
grand  axe  de  l'orbe  terrestre.  Nous  en  conclurons  l'angle  que  ce 
rayon  forme,  dans  le  plan  de  l'orbite,  avec  la  droite  qui  passe 
par  ses  nœuds.  Ces  résultats  ne  pourront  être  qu'approximatifs, 
parce  que  les  rayons  visuels  menés  de  la  surface  terrestre  à  la. pla- 
nète devraient  y  être  remplacés  par  les  rayons  qui  seraient  menés 
au  même  instant  du  centre  même  de  la  terre.  Cela  exigerait  donc 
une  rectification  de  parallaxe  qui  devra  se  calculer  et  s'appliquer 
comme  nous  l'avons  exposé  en  général  au  chap.  XXII  du  tome  III< 
Mais  cette  correction ,  que  Ton  ne  peut  jamais  omettre  dans  le 
calcul  des  observations  de  la  lune  à  cause  de  sa  proximité^  sera 
ici  beaucoup  moindre  et  toujours  fort  petite ,  parce  que  la  distance 
des  planètes  à  la  terre  est  toujours  très-considérable  comparative- 
ment au  rayon  de  celle-ci.  Nous  pouvons  donc  provisoirement  la 
négliger  et  la  rejeter  dans  une  seconde  approximation  que  nous 
parviendrons  à  effectuer,  quand  nous  aurons  déterminé  les  dimen- 
sions absolues  des  orbes  planétaires',  et  de  l'orbe  terrestre  même , 
comparativement  aux  dimensions  du  globe  terrestre. 

Chaque  observation  géocentrique  d'une  planète  nous  fusant 
ainsi  connaître  la  grandeur  actuelle  de  son  rayon  vecteur  hélio-^ 
centrique  en  parties  d'une  même  unité  de  longueur,  et  l'angle 
que  ce  rayon  forme  avec  la  trace  du  plan  de  l'orbite  sur  l'éclip- 
tique^  nous  pouvons,  soit  graphiquement,  soit  par  le  calcul,  con- 
struire la  courbe  que  la  planète  décrit  dans  ce  plan  autour  du  soleiL 
Nous  trouverons  alors,  comme  l'a  annoncé  Kepler,  que  toutes 


1»HYS1QU1:.  l5 

ces  courbes  sont  sensiblement  des  ellipses  dont  le  soleil  occupe 
un  des  foyers,  et  dans  lesquelles  le  rayon  vecteur  mené  au  soleil 
irace  des  aires  proportionnelles  aux  temps.  Nous  pourrons  donc 
déterminer  lies  positions  actuelles  des  axes  de  ces  ellipses  dans 
chaque  orbite ,  ainsi  que  les  grandeurs  respectives  de  ces  mêmes 
axes  et  de  Texcentricité,  en  parlies  du  demi  grand  axe  de  Tellipse 
terrestre  pris  pour  unité  commune  de  longueur.  Nous  confirme- 
rons tous  ces  résultats  par  une  vérification  inverse,  en  prouvant 
qu'avec  les  éléments  des  orbites  ainsi  définis ,  et  les  deux  lois  de 
mouvement  obtenue^  dans  les  ellipses ,  on  peut  représenter  et 
prédire  les  positions  apparentes  de  chaque  planète,  pour  tout 
instant,  dans  les  étroites  limites  d'erreur  qu'une  première  approxi- 
mation comporte  :'  ce  qui  permettrait  d'en  construire  des  Tables 
isolées,  telles  que  les  astronomes  ont  pu  en  avoir  depuis  Tépoque 
de  Képlçr  jusqu'à  celle  de  Newton. 

Enfin  quand  ces  faits  seront  individuellement  établis  pour  cha- 
cune des  cinq  planètes ,  il  ne  restera  plus  qu'à  comparer  les  temps 
de  leurs  révolutions  sidérales ,  et  les  longueurs  des  grands  axes 
de  leurs  ellipses ,  pour  mettre  en  évirîence  la  troisième  loi  de 
Kepler ,  qui  lie  tous  les  éléments  séparés  de  notre  système  plané- 
taire en  un  seul  faisceau. 

Tel  est  le  plan  que  je  me  suis  tracé ,  et  que  je  me  propose  de 
ren>pfîr  dans  les  chapitres  qui  vont  suivre. 
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CHAPITRE  IIÏ. 

Détermination  des  mouvements  rémlutifs  moj^ens 
que  les  cinq  planètes  exécutent  autour  du  centre 
du  soleil. 

Section  I.  —  Considérations  prélitfiinaires . 

■  . 

15.  Les  observations  vont  nous  apprendne  que  le  mouvement 
révolutif  des  cinq  planètes  autour  du  soleil  est  constamment  di- 
rige d'occident  en  orient,  comme  celui  de  la  terre  autour  de  cet 
astre.  La  vijtesse  angulaire  moyenne  de  ces  mouvements  devient 
moindre  à  mesure  que  les  corps  qui  les  exécutent  sont  placés  à 
une  plus  grande  distance  de  leur  centre  commun  de  circulation  ; 
et  les  longueurs  absolues  des  arcs  qu^ils  décrivent,  en  temps  égal, 
sur  leurs  orbites  propres,  décroissent  aussi  à  mesure  que  cette 
distance  augmente.  Après  avoir  constaté  les  caractères  généraux 
et  les  valeurs  propres  des  moyens  mouvements,  si  Ton  étudie  les 
détails  des  mouvements  vrais,  on' y  découvre,  comme  dans  celui  de 
la  terre,  des  variations  locales  de  vitesse,  qui  se  reproduisent  pé- 
riodiquement, à  chaque  retour  delà  planète  aux  mêmes  points  de 
son  orbite;  mais  jamais  son  mouvement  ne  devient  ni>l,  ni  rétro- 
grade, en  réalité.  Les  apparences  contraires  sont  des  effets  pure- 
ment optiques,  produits  par  les  déplacements  simultanés  de  la 
planète  et  de  la  terre  d'où  nous  l'observods.  Il  importe  de  con- 
stater ces  illusions  et  d'en  dépouiller  les  phénomènes,  avant  de 
chercher  à  découvrir  leurs  lois  véritables.  C'est  ce  que  nous  allons 
faire  dans  cet  aperçu  préliminaire,  en  nous  aidant  iXesfig,  i,  2,  3, 
4,  PI'  /.  Les  deux  premières  s'appliquent  aux  planètes  dites  infé- 
rieures,  comme  étant  toujours  plus  proches  du  soleil  que  la  terre; 
les  deux  autres  aux  planètes  dites  supérieures ,  comme  étant  tou- 
jours plus  loin  qu'elle ,  de  lui.  Ces  quatre  figures  sont  construites 
d'après  des  principes  semblables,  et  accompagnées  de  notations 
littérales,  analogues  entre  elles.  On  n'y  trouvera  d'autres  différences 
que  celles  que  nécessitaient  la  grandeur  et  la  position  relative  des 
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t3rbes  que  Ton  comparait  à  celui  de  la  terre ,  selon  qu'il  les  en- 
veloppe ou  en  est  enveloppé. 

i6.  Je  considère  d'abord  les^^.  i  et  a.  Elles  sont  tracées 
dans  le  plan  de  Técliptique.  La  courbe  extérieure  sur  laquelle 
on  a  marqué  les  points  To ,  T, ,  représente  l'orbite  rentrante,  dé- 
crite par  la  terre  autour  du  soleil  S.  La  configuration  circulaire- 
qu'on  lui  a  donnée,  n'a  pas  d'autre  niotif  que  de  simplifier  le 
mode  de  construction,  sans  intervenir  en  rien  dans  les  raisonne- 
ments. La  courbe  intérieure  sur  laquelle  on  a  marqué  les  points 
Vo ,  V, ,  représente  la  projection  orthogonale ,  faite  sur  l'écliptique, 
de  l'orbite  rentrante  décrite  hors  de  ce  plan,  autour  du  soleil  S, 
par  une  planète  inférieure,  Vénus  ou  Mercure.  Le  sens  du  mouve- 
ment révolutif,  dans  les  deux  orbites  comparées,  est  indiqué  par 
des  flèches  courbes,  qui  le  désignent  comme  dirigé ,  pour  toutes 
deux,  de  l'occident  [du  ciel  vers  Forient,  particularité  qui  sera 
tout  à  l'heure  prouvée  par  le  fait.  D'après  les  spécifications  pré- 
cédentes, les  droites  STo,  ST,  représenteront  en  direction  et  en 
grandeur  absolue  les  rayons  vecteurs  menés  du  soleil  à  la  terre  ; 
mais  les  droites  SVo ,  SV,  ne  représenteront  que  les  projections 
faites  sur  l'écliptique  des  rayons  vecteurs  menés  du  soleil  à  la  pla- 
nète, ce  que  Ton  nomme  astronomiquement  ses  distances  accoure 
des  héliocentrigues.  En  élevant  sur  ces  droites  des  cercles  de  la- 
titude perpendiculaires  à  l'échptique,  la  planète  se  trouvera  dans 
leur  plan,  sur  les  normales  à  l'écliptique,  menées  par  les  points 
Va,  V,.  La  droite  T,  V,  est  donc  aussi  la  projection  de  la  distance 
absolue  qui  existe  à  chaque  instant  entre  la  planète  et  la  terre.  On 
l'appelle  la  distance  accourcie  géocentrit/ue. 

Parmi  toutes  les  positions  relatives,  que  la  terre  et  la  planète 
peuvent  prendre  en  vertu  de  l'inégalité  qui  existe  entre  leurs 
mouvements  circulatoires,  j'en  choisis  qui  soient  telles,  que  les 
deux  corps  mobiles  se  trouvent  compris  dans  un  même  cercle  de 
latitude,  dont  la  trace  sur  l'écliptique  sera  conséquemment  une 
droite  TjSVo,  passant  par  le  soleil  S.  Cela  peut  arriver  de  deux 
manières.  Dans  Tune,  représentée  fig,  i ,  la  planète  Vo  se  trouve 
au  delà  du  soleil  S,  relativement  à  la  terre  désignée  par  To  :  c'est 
oe  que  l'on  appelle  une  conjonction  supérieure.  Dans  l'autre,  repré- 
T.  V.  a 
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seDtée^^.  2,  la  planète  V«  se  trouve  en  deçà  da  soleil  relative- 
ment à  la  terre  To  :  c^est  ce  que  Ton  appelle  une  conjonction  infé- 
rieure. Ces  deux  genres  de  rencontres  s'opèrent  successivement 
dans  toutes  les  parties  des  deux  orbites  en  vertu  de  l'incomipen- 
surabilité  des  temps  dans  lesquels  Tun  et  Tautre  sont  décrits. 
J'expliquerai  plus  loin  comment  on  peut  déterminer  et  fixer  par 
observation  les  instants  précis  où  chacune  de  ces  coïncidences  se 
réalise  :  pour  le  moment,  il  me  suffit  qu'elles  soient  évidemment 
possibles;  et  je  prends  nos  deux  figures,  comme  adaptées  à  chacun 
de  ces  cas. 

17.  Je  considère  d'abord  la  première,  qui  s'applique  à  une  con- 
jonction supérieure.  Par  la  terre  To,  je  mène,  dans  récliptique^ 
la  droite  indéfinie  ToT»,  dirigée  au  point  équinoxial  T,  d'où 
les  longitudes  se  comptent,  sur  ce  plan  même,  en  allant  de  roc-> 
cident  vers  l'orient.  Pour  simplifier  les  considérations ,  j'admet- 
trai que  ce  point  est  celui  où  se  trouvait  Téquinoxe  vernal  moyen 
à  une  époque  connue  ^o ,  à  partir  de  laquelle  on  compte  le  temps  t , 
et  qu'on  le  prend  pour  origine  îiJiQ  des  arcs  de  longitude,  relatifs 
à  toute  autre  époque  quelconque.  Cette  convention  faite,  si  Ton 
suppose  la  trace  commune  TqSV»  prolongée  indéfiniment  versSo, 
dans  la  plage  opposée  du  ciel  stellaire,  Tangle  SoTpT»  sera  la 
longitude  géocentrique  commune  de  la  planète  et  du  soleil  à  l'in- 
stant de  la  conjonction  considérée ,  longitude  que  je  nommerai  U, 
Si  l'on  veut  établir  autour  du  soleil  S  un  système  analogue  de  dé- 
signations angulaires,  on  n'aura  qu'à  mener  la  droite  ST*,  pa- 
rallèle à  ToTo,  et  compter  les  arcs  de  longitude  à  partir  de  ce 
•nouvel  axe,  dans  le  même  sens  que  les  précédents.  Alors,  sous  la 
conjonction  supérieure  ici  considérée ,  la  longitude  héliocentrique 
de  la  planète  Vo  sera  encore  /o,  comme  la  géocentrique,  mais  la 
longitude  héliocentrique  de  là  terre  To  sera  180"  H-  Z». 

Je  laisse  maintenant  écouler  un  petit  intervalle  de  temps,  par 
exemple  un  jour,  depuis  la  conjonction.  La  terre,  continuant  sa 
marche  propre,  se  sera  transportée  sur  son  orbite  en  un  autre 
point'Ti,  situé  sur  notre  figure  à  l'occident  de  sa  position  précé- 
dente; si  de  là  on  mène  dans  Técliptique  la  droite  indéfinie 
T,To,  parallèle  à  T©  To?  ce  sera  le  nouvel  axe  d'où  partiront  les 
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longitudes  géocentriques  comptées  autour  de  T,.  Le  nouveau 
rayon  vecteur  T|  S  y  mené  de  la  terre  an  soleil ,  étant  prolongé 
indéfiniment  vers  la  plage  opposée  du  ciel  en  S',  la  branche  SS'  s'é- 
cartera de  SSo,  vers  l'orient^  d'un  certain  angle  SoSS',  ou  t,  qui 
sera  égal  à  T^STi,  que  la  terre  a  décrit  autour  du  soleil,  en  sens  ' 
opposé.  Si  de  T,  on  mène  Ti  S\  parallèle  à  ToS»,  la  longitude  du 
soleil,  devenue  ToTiS',  sera  évidemment /«  +  t. 

Pendant  ce  même  intervalle  d'un  jour,  écoulé  depuis  la  con- 
jonction ,  la  planète  V^  a  dû  pareillement  se  déplacer  sur  son  or- 
bite propre  et  se  transporter  en  un  autre  point  V|.  Or,  si  on  l'ob- 
serve du  point  T| ,  dans  cette  nouvelle  position  qu'elle  a  prise,  on 
trouve  toujours  que  le  nouveau  cercle  de  latitude  géocentrique 
TiViy  qui  la  contient,  est  devenu  plus  oriental  que  T|S'.  De  sorte 
que  la  longitude  géocentrique  de  la  planète  ToTtVi  est  mainte- 
nant /,  4-  T  +  £  9  plus  grande  que  celle  du  soleil  de  l'angle 
oriental  V,TtS',  ou  E ,  que  l'on  appelle  Véiongation.  Ainsi  le  mou- 
vement géocentriffue  de  la  planète ,  en  partant  de  sa  conjonction 
supérieure,  aura  été  direct. 

Je  dis  de  plus  que,  dans  ces  mêmes  circonstances,  son  mou- 
vement angulaire  héliocentrique  Y»  SVi  a  été  pareillement  direct  ^ 
et  plus  considérable  que  celui  de  la  terre.  En  effet,  si  on  le  sup- 
pose moindre ,  ou  égal ,  le  point  Y,  tombera  dans  l'intérieur  de 
l'angle  S'SS«,  ou  sur  la  branche  SS'  même  ,  auxquels  cas  Télonga- 
tion  E  sera  occidentale ,  ou  nulle ,  mais  ne  pourra  être  orientale 
comme  elle  Test  effectivement.  Or  ce  sens  spécial  qu'elle  affecte 
s'observe  dans  toutes  les  conjonctions  supérieures  ;  et  comme  elles 
se  réalisent ,  avec  le  temps,  sur  tous  les  points  quelconques  du 
contour  de  l'orbite  que  décrit  la  planète ,  la  même  conclusion  s'y 
applique  en  général  ;  c'est-à-dire  que  le  mouvement  révolutif  de  la 
planète  autour  du  soleil  est  toujours  direct,  et  angulairement  plus 
rapide  que  celui  de  la  terre,  dont  l'orbe  enveloppe  le  sien. 

18.  Ceci  recénnu ,  nommons  cr  l'angle  Y^.SY, ,  que  le  rayon  vec- 
teur de  la  planète  a  décrit  autour  du  soleil  dans  l'intervalle  d'un 
jour,  en  partant  de  la  conjonction.  Ce  sera  le  mouvement  héliocen- 
trique diurne  de  la  planète.  L'angle  moindre  SoSS',  égal  à  son  op- 
posé T«  ST, ,  que  nous  avons  nommé  r,  est  le  mouvement  hélio- 

a. . 
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centtique  diurne  de  la  terre.  L'excès  du  premier  sur  le  second 
V,  SS',  ou  ©  —  T,  s'appelle  le  mouvement  synodique  diurne  de 
la  planète.  On  Ta  ainsi  nommé  parce  que  c'est  lui  qui,  en  se  con- 
tinuant, fait  revenir  la  planète  sur  la  même  direction  visuelle,  ou 
plus  exactement  dans  le  même  cercle  de  latitude  géocentrique  que 
lé  soleil.  Désignons-le  généralement  par  la  lettre  er ,  nous  aurons, 
dans  les  circonstances  que  représente  \2Lfig.  i. 


{>) 
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Les  inégalités  que  les  mouvements  propres  de  la  planète  et  de  la 
terre  éprouvent  dans  les  diverses  portions  de  l'une  et  de  l'autre 
orbite,  font  varier  quelque  peu  les  valeurs  absolues  des  angles 
diurnes  ci  et  r ,  suivant  les  points  respectifs  de  ces  orbites  où  la  con- 
jonction s'opère,  ce  qui  réagit  nécessairement  sur  Pangle  o-,  qui 
exprime  leur  différence.  Mais  la  valeur  absolue  de  er  est  toujours 
essentiellement  positive ,  dans  les  cas  représentés  par  woltefig.  i , 

19.  Les  trois  angles  du  triangle  T,  SV| ,  formé  à  chaque  instant 
par  la  terre ,  le  soleil  et  la  projection  de  la  planète  sur  Téclipti- 
que,  ont  reçu  des  dénominations  dont  l'emploi  revient  sans  cesse 
dans  l'étude  des  mouvements  planétaires.  Je  saisis  donc  cette  oc- 
casion de  les  indiquer.  J'ai  déjà  dit  que  Tangle  à  la  terre,  qui  a  son 
sommet  en  T,,  s'appelle  Vélongation;  l'angle  à  la  planète,  qui  a 
son  sommet  en  V, ,  s'appelle  la  parallaxe  annuelle  ;  ou,  plus  con- 
venablement, \2i  parallaxe  du  grand  orbe  y  prostaphœresis  orbis, 
parce  que  c'est  l'angle  sous  lequel  la  planète  voit^  à  chaque  in- 
stant, le  rayon  de  l'orbe  que  la  terre  décrit.  Enfin,  le  troisième  an- 
gle, qui  a  son  sommet  au  soleil  en  S,  s'appelle  la  commutation. 
Cette  expression  conventionnelle  offre  un  sens  analogue  à  celui  de 
parallaxe.  Ce  dernier  angle,  étant  le  supplément  de  S'S  V, ,  a  pom* 
valeur  i8o*  —  c  ou   180  —  u  -H  t. 

20.  Je  considère  maintenant  ^Sifig.  2,  qui  représente  une  con- 
jonction inférieure.  Sa  discussion  nous  deviendra  bien  facile  par 
analogie ,  les  mêmes  lettres  y  étant  appliquées  aux  mêmes  détails. 
D'abord,  au  moment  de  la  conjonction ,  le  soleil  S  et  la  planète  Vo 
ont  la  même  longitude  géocentrique  ToTq  Sq.  Un  jour  plus  lard ,  la 
terre  a  décrit  autour  du  soleil  l'angle  T,ST, ,  que  nous  nommons 
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t;  et  elle  est  venue  en  T,.  Pendant  ce  même  intervalle  de  temps, 
la  planète  a  quitté  le  point  V»,  et  s'est  transportée  quelque  part 
en  Vi ,  sur  son  orbite  propre.  Or,  dans  ce  cas,  on  trouve  que  Té- 
loDgatioD  ST,  V,,  quiVobserve,  est  toujours  à  Toccident  du  so- 
leils. Donc,  en  raisonnant  ici  comme  nous  l'avons  fait  sur  la 
fig.  i ,  nous  conclurons  pareillement  de  cette  particularité  que  le 
mouvement  héliocentrique  de  la  planète ,  depuis  la  conjonction,  a 
été  direct,  et  angulairement  plus  rapide  que  celui  de  la  terre.  Le 
oaraclère  occidental  de  l'élongalion  en  quelque  point  des  deux 
orbites,  où  la  conjonction  inférieure  s'opère,  prouve  encore 
que  ces  deux  résultats  ont  toujours  Keu  dans  la  continuité  du  mou- 
vement de  la  planète,  comme  \^fig.  i  nous  l'avait  appris. 

£n  désignant  ici  par  crTangle  diurne  V«SV|  décrit  autour  du 
soleil  par  la  planète  pendant  que  la  terre  a  décrit  l'angle  ToSTi,  ou 
t;  l'excès  du  premier  sur  le  second,  ou  ci  —  t,  représentera, 
comme  dans  l'autre  figure,  le  mouvement  synodique  pour  le 
même  intervalle  de  temps;  or,  en  le  nommant  o-,  nous  aurons 
comme  tout  à  Fheure 


(') 


XS  T 


t'quation  qui  pourra  donner  occasionnellement  à  a  des  valeurs 
quelque  peu  différentes  entre  elles,  mais  constamment  positives. 
Si.  Si  par  le  soleil  S  on  mène  dans  Técliptique  la  droite  STo 
dirigée  au  point  équinoxial  *ï\\e  To  >  l<?s  longitudes  béliocentriques 
devront  être  comptées  à  partir  de  cette  droite,  en  allant  de  Tocci- 
dent  vers  l'orient.  Celle  du  point  V,   sera  alors  plus  grande  que 
celle  du  point  Vo  ;  et  ainsi  le  mouvement  héliocentrique  de  longi- 
tude, considéré  depuis  la  conjonction ,  aura  été  direct.  Quant  au 
mouvement  géocentrique  de  longitude ,  qui  est  mesuré  par  la  dif- 
férence des  angles  ToToVo,  ToT,  V, ,  le  caractère  toujours  occi- 
dental de  Télongation  £   ne  suffit  pas  pour  nous  apprendre  s'il 
!»era. direct,  nul,  ou  rétrograde,  quoique  ce  dernier  cas  soit  celui 
qui  se  réalise  toujours  dans  les  circonstances  que  nous  considé- 
rons. En  effet ,  la  question  revient  à  savoir  si  une  droite  menée  sur 
ï'écliptique  du  point  T, ,  parallèlement  à  ToS„ ,  passera  à  l'orient  ou 
*  l'occident  do  V,,  ou  sur  ce  point  mémo»  Or,  ces  trois  supposi- 
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tions  sont  géométriquemeot  compatibles  avec  une  élongation  oc- 
cidentale £,  laquelle  se  réalisera  toujours  à  ^occident  de  TiS,  si  le 
mouvement  angulaire  m  de  la  planète  autour  du  soleil  S  surpasse 
le  mouvement  angulaire  r  de  la  terre  autour  de  cet  astre,  dans 
un  même  temps ,  quelque  petit  que  soit  d'ailleurs  Texcès  du  pre- 
mier sur  le  second.  Le  caractère  toujoui'S  rétrograde  des  longitu- 
des géocentriques  que  l'on  observe  dans  les  conjonctions  inférieu- 
res de  Mercure  et  de  Vénus,  doit  donc  dépendre  à  la  fois  de  ce 
que  ces  deux  planètes  circulent  autour  du  soleil  plus  rapidement 
que  la  terre ,  et  aussi  des  rapports  de  grandeur  qui  existent  entre 
les  distances  du  soleil ,  auxquelles  ces  inégales  vitesses  de  circula- 
tion sont  appliquées. 

fifi.  Pour  rendre  cette  connexion  manifeste,  faisons  aux  cir* 
constances  géométriques  du  problème  une  modification  qui  les 
simplifiera  sans  les  dénaturer.  Considérons  les  orbites  comme  des 
cercles  exacts,  décrits  concentriquement  autour  du  soleil  S,  dans 
le  plan  de  Técliptique  même ,  et  dont  les  rayons  respectifs  soient  p 
pour  la  planète ,  r  pour  la  terre ,  p  étant  moindre  que  r.  Attachons 
ensuite,  par  hypothèse,  à  ces  rayons,  des  mouvements  angulaires  t7 
et  T,  dont  les  grandeurs  leur  soient  réciproques,  en  sorte  qu'on  ait 

pXS  =  TT. 

Cela  conservera  la  condition  exigée  que  u  surpasse  t.  Appliquons 
maintenant  cette  relation  aux  angles  Vo  S  Vi ,  To  S  Ti ,  fig.  2,  décrits 
dans  les  deux  orbites  depuis  la  conjonction  inférieure ,  en  les  sup- 
posant  assez  petits,  c^est-à-dire  décrits  dans  un  même  intervalle 
de  temps  assez  court ,  pour  que  l'on  puisse  les  considérer  comme 
f  ensiblement  proportionnels  à  leurs  sinus.  Alors  l'équation  qui 
les  concerne  pourra  s'écrire  sous  la  forme  suivante  : 

p  sin  cj  =  rsin  T. 

En  se  reportant  à  notre  y?^.  2 ,  p  sin  cr  est  la  longueur  de  la  per- 
pendiculaire Vi^i  menée  du  point  V,  sur  la  droite  ToSSo,  où  la 
coirjonction  s'est  opérée;  et  rsinr  est  la  longueur  de  la  perpen- 
diculaire analogue  T,Ô, ,  menée  du  point  T,  sur  la  même  droite.  Ces 
deux  perpendiculaires  se  trouvant  égales,  d'après  la  relation  sup- 
posée, il  en  résulte  que,  dans  cette  loi  de  mouvement,  la  droite 
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T, y  Y  est  parallèle  à  la  droite  T«  Vo So.  Par  conséquent,  la  longitude 
géocentrique  ToTi  V| ,  qui  a  lieu  très-peu  de  temps  aprèsXdi  conjonc- 
doa  sera  égale  à  la  longitude  géocentrique  ToToVo,  qui  avait  lieu 
dans  la  conjonction  même  ;  et  il  est  aisé  de  voir  que  la  même  égalité 
relative  subsistera  aussi ,  dans  les  mêmes  limites  d*approximation, 
pour  les  longitudes  géocentriques  quelque  peu  antérieures  à  ce 
phénomène  :  c'est-à-dire  que  la  planète  considérée  paraîtra  sta- 
tionnaire  dans  sa  .conjonction  inférieure ,  si  la  rc^lation  des  vitesses 
angulaires  et  des  distances  au  soleil  est  telle,  que  le  produit  pcr 
soit  égal  à  pr.  Supposez-le  plus  grand,  la  planète  paraîtra  directe 
dans  la  conjonction  ;  moindre ,  elle  paraîtra  rétrograde.  Ce  der- 
nier cas  est  celui  qu'on  observe  toujours  dans  les  circonstances 
que  nous  considérons.  Ainsi  la  relation  des  vitesses  angulaires  aux 
distances,  qui  s'y  trouve  établie  par  la  nature,  doit  donner  pcj 
moindre  que  rx  pour  les  planètes  inférieures  comparées  à  la  terre. 
25.  Soient  T  et  P  les  durées  des  révolutions  sidérales  de  la 
terre  et  de  la  planète ,  exprimées  Tune  et  l'autre  en  jours  moyens 
'  solaires.  Si ,  par  approximation ,  nous  voulons  considérer  les  mou- 
vements révolutîfs  comme  tout  à  fait  uniformes,  en  les  évaluant 

36o»  360°     ^         ■  ^    .     , 

pour  I  jour,  tar  sera  ^  etr,  •  Ces   valeurs  substituées 

dans  la  relation  que  nous  avons  admise,  donnent  en  la  renversant 

P  <  T 

c'est-à-dire  que  les  durées  des  révolutions  sidérales  seraient  pro- 
.  portionnelles  aux  rayons  des  orbites ,  et  ainsi  les  arcs  décrits  en 
un  même  temps  auraient,  dans  toutes,  d'égales  longueurs.  La  loi 
véritable,  qui  a  été  découverte  par  Kepler,  est  autre.  Il  en  ré- 
sulte, comme  nous  le  prouverons  plus  tird  : 


i-M 


En  l'appliquant  à  une  planète  inférieure,  f  est  moindre  que  r,  ce 
qui  rend  P  moindre  que  dans  la  relation  tout  à  l'heure  adoptée. 
Or,  dans  la  supposition  d'uniformité  que  nous  avons  adroisie,  on  a 
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généralement  : 

T 

P 

donc 

ûi3=  rr  I  -  )    • 

Dans  la  conjonction  inférieure  à  laquelle  notre  yî^.  2  s^applique, 

tj  et  T  étant  supposés  de  très-petits  arcs,  pu  et  rr  représentent 

respectivement  les  longueurs  des  perpendiculaires   menées  des 

points  V,  et  T,  sur  la  droite  T»  VoS,  où  la  conjonction  s'est  opérée. 

r 
Ici,  -  surpassant  Punité ,  la  première  de  ces  perpendiculaires  V,*', 

P  ■ 

est  plus  grande  que  la  seconde  Ti^,.  Ainsi  le  rayon  visuel  T,  V» 

s'incline  vers  Toccident  de  ToYoS^  comme  notre  figure  le  repré- 
sente ;  la  longitude  géocentrique  ToTiVj  devient  moindre  que 
ToToVo;  et  la  planète  paraît  réti'ograde,  comme  on  Tobserve 
effectivement.  Elle  doit  même  se  montrer  déjà  telle,  avant  d'arriver 
à  la  conjonction ,  comme  il  est  facile  de  le  prouver  par  un  calcul" 
pareil;  et  c'est  aussi  ce  que  l'observation  constate.  Mais  ces  ap- 
parences de  rétrogradation  ne  peuvent  exister  que  dans  les  lois 
de  mouvement ,  qui  font  décroître  les  vitesses  de  circulation  plus 
rapidement  que  les  rayons  des  orbites  n'augmentent  ;  en  sorte  que 
les  arcs  décrits  en  temps  égal ,  par  différentes  planètes,  aient  des 
grandeurs  absolues  décroissantes  à  mesure  qu'elles  sont  plus  dis- 
tantes du  soleil.  Galilée  avait  bien  senti  la  nécessité  de  cette  con- 
dition pour  représenter  les  phénomènes,  quoiqu'il  ne  connût  pas 
le  rapport  exact  des  distances  aux  durées  des  révolutions  {*). 

24.  Je  passe  aux  ^g,   3  et  4  qui  s'appliquent  aux  planètes 
supérieures.  La  première  représente  la  planète  2o  en  conjonction 

{*)  Troisième  Dialogue  sur  le  système  du  monde,  éd.  de  Florence,  i63!2, 
page  334.  Dans  la  construction  de  la  figure  que  Galilée  emploie  pour  expli- 
quer la  rétrogradation  apparente  de  Jupiter  dans  les  conjonctions ,  il  sup- 
pose expressément  que  les  arcs  décrits  par  cette  planète  sur  son  cercle 
propre,  auront  des  longueurs  absolues  moindres  que  les  arcs  décrits  par  la 
terre  sur  le  sien  dans  le  même  temps.  Mais  il  ne  donne  pas  de  preuve  qu^il 
en  soit  ainsi. 
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avec  le  soleil  S;  la  seconde  la  représente  en  opposition.  La  courbe 
intérieure  marquée  des  lettres  To,  T|  est  Torbe  terrestre  situé 
dans  le  plan  de  Técliptique,  et  la  courbe  extérieure  mariquée  des 
lettres  2, ,  2,  est  la  projection  sur  ce  même  plan  de  Torbe  réel 
décrit  par  la  planète  dans  l'espace.  Ces  figures  ne  diffèrent  essen- 
tiellement des  précédentes  que  par  la  situation  relative  des  deux 
orbites  comparées,  et  Tideutité  des  notations  rendra  manifeste 
l'analogie  de  leurs  détails  avec  ceux  que  nous  avons  déjà  étudiés. 

Prenant  d'abord  \^fig-  3,  on  voit  que  la  conjonction  s'est  opé* 
rée  sur  la  droite  Tq  S  So.  La  longitude  géocentrique  du  soleil  et  de 
laplanète,  comptée  de  l'équinoxefixe  Ta»  était  alors  la  même, 
et  représentée  par  Fangle  To  To  So,  que  je  nomme  /«,  comme 
précédemment.  Cet  angle  /q  était  aussi,  au  même  instant,  la  lon- 
gitude héliocen trique  de  la  planète. 

Ud  jour  plus  tard,  la  terre  s'est  transportée  en  T| ,  ayant  décrit 
autour  du  point  S  l'angle  To  S  Ti  ou  t  dans  le  sens  direct.  La 
longitude  du  soleil,  devenue  ToTtS',  s'est  évidemment  accrue 
de  la  même  quantité,  et  est  maintenant  /o  +  t. 

Pendant  le  même  temps,  la  planète  s'est  pareillement  déplacée 
sur  son  orbite  propre.  Sa  projection  2o  a  été  transportée  sur  un 
autre  point  2, ,  en  décrivant  autour  du  soleil  un  certain  angle 
2«  S  2| ,  que  je  désigne  par  cr,  sans  rien  spécifier  pour  le  moment 
quant  à  sa  grandeur,  ni  même  quant  à  ^on  sens,  oriental  ou  occi- 
dental. Quel  qu'il  soit,  je  mène  la  droite  2|  T| ,  et  je  forme  le 
triangle  ZiSTi,  daçs  lequel  l'angle  à  la  terre  £  est  l'élongation 
résultante.  Or  l'observation  prouve  deux  choses  :  i°  le  mouve- 
ment géocentrique  de* longitude  a  été  direct,  c'est-à-dire  que 
l'angle  ToT,  2,  est  plus  grand  que  ToTo  2fl;  2°  l'élongation  E  est 
occidefitale  à  la  droite  T|S,  comme  on  Ta  représentée  dans  la 
figure.  Discutons  les  conséquences  de  ces  deux  faits. 

Le  premier  se  conçoit  avec  évidence,  si  l'on  veut  admettre  que 
le  mouvement  propre  de  la  planète  sur  son  orbite  a  été  direct,  ce 
qui  met  le  point  2,  à  l'orient  de  Xo*  Toutefois  l'accroissement  de 
la  longitude  géocentrique  n'atteste  pas  incontestablement  le  sens 
du  transport;  car  on  devrait  encore  la  trouver  accrue,  si  la  planète 
était  restée  dxe  en  2©,  ou  même  si  elle  avait  reculé  vers  l'occident 
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sur  un  des  points  de  Tare  de  son  orbite  qui  est  contenu  entre  les 
parallèles  T.  So  ,T,  S'o.  Mais,  outre  rincohérenec  physicfue  qu'il  y 
aurait  à  supposer  de  telles  inversions  du  mouvement  réel,  se  pro- 
duisant ainsi,  avec  une  constante  opportunité,  dans  chaque  point 
quelconque  de  Torbite  qui  se  présente  successivement  à  la  con- 
jonction 9  la  marche  régulière  des  longitudes  géocentriques  tant 
avant  qu'après  cette  époque,  où  elle  devient  plus  rapide  que  dans 
toute  autre,  écarte  le  soupçon  de  discontinuités  pareilles;  de  sorte 
qu'on  peut  considérer  en  toute  assurance  le  point  Z^  comme  étant 
à  Torient  de  Iq.  Alors  le  sens  de  Téiongation  Ë  le  plaçant  à  Tocci- 
dent  de  la  droite  T,  SS',  on  voit  que  le  mouvement  angulaire  hé- 
liocentrique  de  la  planète  en  sortant  de  la  conjonction,  exprimé 
par  Tangle  loSli,  ou  cr,  a  été  direct,  et  moindre  que  2oSS',  ou 
ToST,,  DUT,  qui  représente  le  mouvement  héliocentrique  de  *a 
terre  dans  le  même  intervalle  de  temps. 

Ici  Tangle  2,  SS'  ou  t  —  car  est  le  mouvement  synodique  de  la 
planète  S  ;  en  le  nommant  a-,  nous  aurons  donc 


(2) 


ff  =  T  CT. 


Cette  équation,  relative  aux  planètes  supérieures,  est  analogue  à 
celle  que  nous  avons  trouvée  pour  les  inférieures  aux  §§  17  et  18. 
Elle  n'en  diffère  que  par  l'inversion  de  signe  des  deux  éléments 
qui  composent  o-,  lequel  reste  ainsi  toujours  positif  dans  le$  appli- 
cations, quoique  pouvant,  devant  même  offrir  quelques  variations 
de  valeur,  selon  les  points  des  deux  orbites  entre  lesquels  la  con- 
jonction s*est  opérée. 

^^,  J'arrive  enfin  à  lay%.  4»  <iui  suppose  la  planète  supérieure 
en  oppositioii  au  soleil  S,  sur  la  droite  2oToS.  Un  jour  plus 
tard,  la  terre  arrive  en  T|,  la  planète  en  ly  ;  et  l'élongation^^  qui 
nah  de  ces  circonstances  est,  d'après  l'observation,  toujours  occi- 
dentale au  rayon  vecteur  STi  S' ,  mené  du  soleil  à  la  terre ,  dans 
sa  nouvelle  position.  De  là  on  conclut  que  le  mouvement  angu- 
laire héliocentrique  de  la  planète  2o  S  2| ,  ou  zj,  a  été  direct,  et 
moindre  que  ToST,,  ou  t,  qui  exprime  le  mouvement  angulaire 
héliocentrique  de  la  terre  dans  le  même  temps.  La  longitude  hélio- 
centrique de  la  planète,  ToS2, ,  est  aussi  devenue  évidemment 
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plus  grande  que  dans  Kopposition.  Mais,  quant  à  la  longitude  géo~ 
centrique  T«  T,  2| ,  le  caractère  toujours  occidental  de  l'élongation 
£  relativement  à  la  droite  Ti  S',  ne  suffit  pas  pour  décider  si  èlli; 
sera  plus  grande  que  l'initial  To  SSo  9  ou  égale ,  ou   moindre  ; 
conséquemment ,  si  la  planète,  \ue  de  la  terre ^  paraîtra  directe, 
stationnaire  ou  rétrograde.  Car  ici,  comme  dans  la^g".  2,  le  ré- 
sultat dépendra  des  rapports  de  longueur  qu'auront  entre  eux  les 
arcs  2,  2o9  T|  T«,  considérés  comme  très-petits,  et  comme  paral- 
lèles. Supposez  2o  2i  plus  grand  que  T«  T| ,  la  marche  de  la  planète 
en  longitude  paraîtra  directe;  supposez-le  égal,  elle  paraîtra  nulle; 
moindre,  elle  paraîtra  rétrograde.  Ce  dernier  cas  est  celui  qui  se 
réalise  toujours  pour  les  planètes  supérieures  dans  l'opposition, 
comme  pour  les  inférieures  dans  leur  conjonction  inférieure;  et 
la  condition  déterminante  de  ce  fait  est  pareille  :  c'est  que  les  lon- 
gueurs absolues  des  arcs  décrits  en  temps  égal  par  les  planètes, 
dans  leurs  orbites  propres,  décroissent  k  mesure  que  ces  corps 
circulent  à  une  plus  grande  distance  du  soleil.  La  loi  de  Kepler, 
que  j'ai  rapportée  §  22,  satisfait  évidemment  encore  à  cette  condi- 
tion, dans  le  cas  actuel,  comme  dans  celui  auquel  nous  l'avions 
d'abord  appliquée.  Car,  pour  les  planètes  supérieures,  p  devenant 
plus  grand  que  r,  elle  donne  p  tj  moindre  que  r  r.  Nous  verrons 
plus  tard  que  cette  même  loi  ne  s'accorde  pas  moins  bien  avec 
les  phénomènes,  quand  on  l'emploie  pour  déterminer  les  portions 
de  chaque  orbite,  dans  lesquelles  une  planète  désignée  doit  pa- 
raître directe,  stationnaire  ou  rétrograde.  Mais  nous  ne  pouvons 
atteindre  ces   détails  qu'après  avoir  établi  toutes  les  conditions 
géométriques   et  numériques  suivant  lesquelles  les  mouvements 
de  circulation  autour  du  soleil  sont'  opérés.  Ce  qui  précède  suffira 
pour  en  préparer  l'étude,  en  montrant  les  illusions  optiques  qui 
se  luélent  à  leurs  apparences  observables,  et  dont  il  faut  avant 
tout  les  dégager. 

Je  reviens  encore  un  moment  à  notre  fi^^  4-  ^^^  comme  dans 
ïayFgf. .3,  l'angle  T, S  2,,  ou  t— ici,  est  le  mouvement  synodique 
de  la  planète.  Ainsi,  en  la  désignant  de  même  par  0-,  nous  aurons 
encore 

(2)  cr  =  T  —  tj; 
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(7  devant  avoir  toujours  des  valeurs  positives^  mais  susceptibles 
de  quelques  variations  occasionnelles. 

2^  bis.  Dans  les  formules  que  nous  venons  d'établir,  les  arcs 
xsy  T  sont  mesurés  à  partir  d- un  même  pointyfxede  l'écliptique, 
c'est  pourquoi  on  les  appelle  les  inouvements  diurnes  sidéraux. 
Mais  on  pourrait  se  proposer  aussi,  et  il  est  fréquemment  néces- 
saire, d'évaluer  les  mouvements  diurnes  de  transport  d'une  planète 
ou  de  la  terre  relativement  au  point  équinoxial  mobile.  C'est  ce 
que  Ton  nomme  ses  mouvements  diurnes  périodiques  ou  de  longi- 
tude. Je  les  désignerai  par  ct'  ,  t'  ,  pour  les  distinguer  des  sidé- 
raux ,dont  iî  est  facile  de  les  conclure. 

Nommons,  en  effet,  $Y  la  quantité  angulaire  dont  le  point  équi- 
noxial T  rétrograde  en  un  jour  sur  l'écliptique  mobile,  en  vertu 
de  la. précession.  Ce  mouvement  étant  de  sens  opposé  à  celui  des 
planètes  qui  est  direct,  la  somme  des  deux  composera  leur  mou- 
vement relatif  de  longitude.  On  aura,  par  conséquent, 

et ,  par  suite  , 


CT    T    =r  CJ  —  T. 


Il  résulte  de  là  que  le  mouvement  synodique  ff  peut  s'exprimer 
également  par  la  différence  des  mouvements  périodiques  ou  sidé- 
raux d'une  planète  et  de  la  terre.  Ayant  donc , 

pour  les  planètes  inférieures  : 

(i)         0-  =  CT  —  T,     on  aura  de  même     (i)'      cr  =  w'  — t'; 

pour  les  planètes  supérieures  : 

(2)         (X  =  T  —  CT,     on  aura  de  même     (2)'      c  =  t'  —  m*. 

Dans  les  calculs  de  la  /VJécanigue  céleste,  la  rétrogradation  du 
point  équinoxial,  sur  l'écliptique  mobile^  est  supposée  de  5o" ,  i , 
par  année  julienne  de  365^,25.  Ainsi,  quand  nous  voudrons  nous 
conformer  à  cette  évaluation^  nous  devrons  prendre 
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D'après  une  note  que  j'insère  au  bas  de  cette  page,  à  l'époque 
où  Hipparque  déterminait  les  longitudes  d'étoiles  qui  nous  restent 
de  lui,  la  rétrogradation  annuelle  du  point  équinoxial  sur  Téclip- 
tique  mobile  était  de  49'% 82857  (*)•  ^^  B-VÙt  donc  alors  pour 


(*)  D'après  ce  qui  a  été  établi  dans  le  tome  IV,  page  337,  ®'  ^^^^  compte 
le  temps  /  en  années  juliennes  de  365^  j,  à  partir  du  i*^"^  janvier  1800,  Parc 
de  rétrogradation  du  point  équinoxial  Y,  sur  Técliptique  mobile,  arc  que 
nous  avons  nommé  ^ ,  a  l^cxpression  numérique  sviWaDte  : 

^j  —  -+-  So", 4o47<5  2 /  -j-  o", 000 11  ^1)105 1*, 

ou  symboliquement 

ip\  zrza't-i-b't*. 

I^ous  avons  déplus  constaté,  par  diverses  épreuves,  page  61 3  et  suiv. ,  que 
cette  expression,  et  toutes  celles  du  tableau  formé  page  337,  quoique  n''étant 
qu^approximatlves,  peuvent  être  appliquées  avec   une  suffisante  exactitude 
aux  époques  les  plus  anciennes  dont  il  nous  reste  des  observations. 
Cela  posé,  si  Ton  fait  croître  t  d'une  unité  dans  ipi  on  aura 

l^«  +  x  =  ^'«  H- «'  +  *'*-+-»*' '• 
I  f 

^{^,   —  lff^    représente  évidemment  la  valeur  de  la  précession  annuelle^ 

sur  Pécliptique  mobile,  à  une  époque  séparée  du  i^*^  janvier  i3oo,  par  le 
nombre  d'années  juliennes  t.  En  la  désignant  par  A^^  ,  et  donnant  aux  coef- 
ficients a'  et  h' y  les  valeurs  qui  leur  sont  attribuées  à  la  page 337  du  tome  IV, 
il  en  résulte 

(4,3537643) 

A/»^  ==  -H  50",  Q6o5a7 -h  o",ooo22  58210  f. 

Le  terme  proportionnel  &  t'  donnera  ainsi  la  variation  de  la  précession' 
annuelle  sur  Pécliptique  mobile,  aux  diverses  époques  que  Ton  voudra  con- 
sidérer. 

Dans  ce  même  tome  IV,  page  608,  nous  avonsdiscuté  trois  déterminations 
<le  longitudes  d'étoiles  dues  à  Hipparque.  Leur  date  moyenne  comptée  de  1800 
«st  --  ig35.  En  donnant  à  t  cette  valeur,  le  terme  variable  de  A^  ^   donne 

^  0'^,  43696;  et  il  en  résulte  pour  la  précession  annuelle  à  cette  époque 

A^x  =  49"?  82357. 

Cette  valeur  surpasse  de  o",3  celle  que  j'avais  donnée  d'après  La plaoe  à  la 
page  137  du  tome  IV;  elle  me  semblerait  préférable  en  raison  des  données 
plus  pri-cises  sur  lesquelles  elle  est  fundée. 

Je  saisis  cette  occasion  pour  signaler  une  erreur  d'impression  ,  d'ailleurs 
très -évidente,  qui  a  été  faite  dans  ce  même  tome  IV,  page  622.  En  transcri- 
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sa  rétrogradation  diurne 

CVst  la  valeur  que  nous  devons  appliquer  aux  déterminations  de 
ce  temps. 

26.  Pour  compléter  ces  préliminaires,  il  me  reste  à  expliquer 
comment  on  peut  déterminer,  par  observation,  l'instant  précis  de. 
l'opposition  ou  de  la  conjonction  d'une  planète^  ainsi  que  ses  coor- 
données angulaires,  tant  géocentriques  qu'héliocentriques^  à  ce 
même  instant,  sans  employer  d'autres  secours  théoriques  que  les 
Tables  du  soleil,  qui  doivent  être  supposées  préalablement  établies. 

Je  considère  d'abord  ce  problème  au  point  de  vue  de  son  ap- 
plication actuelle.  Je  suppose  l'observateur  établi  dans  un  obser- 
vatoire fixe^  muni  de  tous  les  instruments  de  précision  que  nous 
possédons  pour  déterminer  les  positions  des  astres  et  mesurer  le 
temps.  Alors ,  la  méthode  qui  se  présente  le  plus  naturellement, 
et  qui  a  été  longtemps  la  seule  en  usage,  est  la  suivante.  Quelques 
jours  avant,  et  quelques  jours  après  la  concordance  cherchée, 
on  détermine  par  observation  l'ascension  droite  et  la  décHnaison 
de  la  planète,  à  des  instants  connus,  par  exemple  quand  elle  passe 
au  méridien.  Après  avoir  dépouillé  ces.  données  des  effets  de  la 
réfraction,  qui  sont  théoriquement  assignables,  on  en  déduit  par 
le  calcul  trigonométrique  la  longitude  et  la  latitude  apparentes 
de  la  planète,  dans  chaque  observation;  et  d'après  les  variations 
diurnes  de  ces  éléments,  on  calcule,  par  proportion,  l'instant 
auquel  la  longitude  a  dû  devenir  égale  à  celle  du  soleil ,  s'il  s'agit 
d'une  conjonction,  ou  en  différer  de  180®,  s'il  s'agit  d'une  op- 
position . 

J'ai  appelé  ces  coordonnées  apparentes  et  non  pas  géocentri- 

vant  la  valeur  numérique  que  doit  y  avoir  la  quantité  a%  qui  exprime  le 
déplacement  du  point équinozial  en  ascension  droite,  on  lui  a,  par  méprise, 
appliqué  les  mêmes  chiffres  de  minutes  et  de  secondes  qui  entrent,  deux 
lignes  plus  haut,  dans  la  quantité  désignée  par  A.  Sa  valeur  véritable  est 
—  4^'*^^''>7>  ®^  ^^^^  9\iï&\  qu^elle  a  élé  effectivement  employée  dans  le 
calcul  de  réduction  de  a'  en  a"  qni  se  trouve  au  haut  de  la  page  €23. 
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quesy  parce  que  je  ne  veux,  ni  ne  dois  logiquement  supposer  ici 
que  l*on  connaisse  déjà  les  corrections  de  parallaxe  quUI  faut 
leur  appliquer,  pour  les  réduire  aux  valeurs  qu^elles  auraient  si 
la  planète  avait  été  vue  du  centre  de  la  terre,  non  de  sa  surface. 
Par  le  même  motif,  j'admettrai  que  les  Tables  du  soleil,  construites 
en  conformité  avec  les  observations  optiques,  donnent,  à  chaque 
instant,  la  longitude  vraie  et  actuelle  de  cet  astre;  de  sorte  qu'on 
obtient  la  longitude  héliocen trique  de  la  terl*e  en  y  ajoutant  i8o°. 
C'est,  en  effet,  ce  que  les  astronomes  ont  cru  et  pratiqué  jusqu'à 
17218,  époque  à  laquelle  Bradley  montra  qu'en  vertu  de  la  pro- 
pagation successive  et  non  pas  instantanée  de  la  lumière,  la 
longitude  vraie  du  soleil  est  toujours  plus  grande  dVnviron  10" 
que  celle  qu'on  lui  voit;  de  sorte  qu'il  faut  ajouter  à  celle-ci 
180° -f-  20'%  et  non  pas  180  seulement,  pour  avoir  la  véritable 
longitude  de  la  terre  à  l'instant  considéré.  Mais  ne  devant  pas 
anticiper  sur  la  découverte  de  ce  fait ,  que  l'on  appelle  Vaherra- 
tion  de  la  lumière^  je  suivrai  provisoirement  l'ancienne  pratique, 
où  cette  rectification  était  ignorée  ;  et  j'établirai  les  lois  générales 
des  mouvements  planétaires  en  la  négligeant  d'abord,  sauf  à  la 
comprendre  dans  une  approximation  ultérieure,  ôû  sa  petitesse 
permettra  de  l'introduire,  sans  les  altérer  essentiellement. 

87.  Je  prends  comme  exemple  une  opposition  de  Saturne,  ob- 
servée par  Jacques  Cassini  en  1725.  C'est  le  cas  de  nolTefig,  4  > 
sauf  que  le  point  équinoxial  T  s'y  trouvait  dans  une  position  rela- 
tive différente  de  celle  que  je  lui  ai  donnée  dans  le  tracé.  Le  tableau 
suivant  présente  les  longitudes  apparentes  de  la  planète  vue  de  la 
terre ,  telles  qu'elles  ont  été  déduites  de  sa  déclinaison  et  de  son 
ascension  droite,  observées  dans  le  méridien  aux  instants  mar- 
qués dans  la  première  colonne.  On .  y  a  joint ,  pour  les  mêmes 
instants,  les  longitudes  du  soleil  augmentées  de  180",  représen- 
tant les  longitudes  héliocen  triques  de  la  terre ,  qui ,  dans  la  figure , 
équivalent  aux  longitudes  apparentes  du  point  S\  situé  sur  le  pro- 
longement indéfini  du  rayon  vecteur  terrestre,  vers  la  plage  du 
ciel  opposé  au  soleil,  dans  laquelle  Saturne  se  trouvait  alors. 
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On  voit  que  les  longitudes  delà  terre  ont  été  croissantes  avec  le 
temps.  Mais  celles  de  Saturne  ont  été  décroissantes.  C'est  ce  qui 
arrive  toujours  aux  planètes  supérieures ,  quand  on  les  observe 
dans  les  phases  voisines  de  leur  opposition. 

Soit  :  I  rintervalle  de  temps  compris  entre  les 
deux  observations,  exprimé  en  heures. 
On  aura I  =  23,926667; 

pc  le  mouvement  horaire  de  Saturne  en 
longitude  géocentrique ,  exprimé  en  se- 
condes de  degré \t.  = ~  \ 


m  le  mouvement  horaire  de  la  terre  en 
longitude  héliocentrique ,  exprimé  de 

même ,  .    m  r= 
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La  concordance  des  longitudes  a  dû  évidemment  arriver  à  une 
époque  comprise  entre  les  deux  dates  rapportées.  Partons  de  la 
première,  et  désignons  par  x  un  intervalle  quelconque  de  temps 
écoulé  depuis  cette  époque ,  x  étant  exprimé  en  heures ,  de  même 
que  I.  En  considérant  les  mouvements  horaires  |x  et  m ,  comme 
s'étant  soutenus  l'un  et  l'autre  avec  uniformité,  durant  Tinter- 
valle  total  I,  lorsque  l'intervalle  partiel  x  se  sera  écoulé ,  la  longi- 
tude géocentrique  de  Saturne  sera  devenue  /,  +  ftor ,  et  celle  de  la 
terre,  vue  du  soleil  L,  4-  mx.  Comme  la  condition  de  la  phase  cher- 
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chée,  est  qu^elles  se  trouvent  égales,  la  déterminatiûn  de  l'incon- 
nue X  résultera  de  cette  condition  même,  en  posant 

/i -f- fxjc  =  L,  + /wjr , 
d'où 


et  en  remplaçant  les  symboles  littéraux  par  leurs  valeurs  numé- 
riques, on  obtiendra 

'  =  I CT  =  +  9V774«  =  9"  4"'  38'',676. 

Ce  calcul  s'effectue  facilement  par  les  Tables  de  logarithnies  or- 
dinaires. Le  temps  x ,  étant  ajouté  à  la  première  date,  donnera  celle 
de  lV)pposition  qui  sera ,  en  négligeant  les  fractions  de  seconde  , 

1720  juillet  10     2i'*6'"i5'. 

Alors  on  pourra  calculer  lé  produit  ^aj:  ou  —  284".  r-»    que  Ton 

trouvera  égal  à  -7-  107", 74, 5  ou  —  i'.48"  ;  et  en  rajoutant  à/, 
avec  son  signe  propre,  ce  qui  exige  qu'on  l'en  retranche ,  oa  aura 
la  iQngitude  géocen trique  de  Saturne ,  à  l'instant  de  l'opposition 
même,  laquelle «era 

■    /,  H-piar  =  348'»  49'4o"- 

• 

C'est  le  résultat  auquel  Cassini  arrive.  Il  est  évident  que  Ton  calcu- 
lerait de  même  l'instant  précis  d'une  conjonction,  poui*  laquelle  on 
aurait  des  observations  antérieures  et  postérieures,  faites  à  peu  de 
distance  de  cette  phase.  On  ne  peut  pas  en  obtenir  de  telles,  pour 
les  planètes  supérieures,  parce  que  les  plans. de  leurs  orbites  sont 
si  peu  inclinés  sur  j'écliptique ,  que,  lorsqu'elles  approchent  de  la 
conjonction,  elles  se  projettent  sur  des  points  du  ciel  trop  peu 
écartes  du  disque  de  cet  astre  pour  que  son  éclat  permette  de  les 
distinguer.  On  ne  peut  continuer  à  les  suivre,  ou  parvenir  à  les 
revoir,  qu'à  des  distances  angulaires  fort  notables  autour  de  la 
conjonction  ;  et  alors  les  réductions  qu'il  faudrait  faire  subir  aux 
T.   v.  3 
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observations  pour  les  ramener  à  cette  phase,  tiendraient  la  déter- 
mination physique  de  celle-ci  peu  certaine.  Heureusement  les  op- 
positions y  suppléent  autant  qu'il  est  nécessaire ,  puisque ,  s'opé- 
rant  successivement  sur  toutes  les  diverses  portions  des  orbites , 
elles  suffisent  pour  déceler  toutes  les  inégalités  des  mouvements 
angulaires.  Ces  phénomènes  s'opèrent  d'ailleurs  dans  des  condi- 
tions qui  en  rendent  l'observation  particulièrement  facile,  parce 
que ,  lorsqu'ils  se  produisent ,  la  planète  passe  dans  le  méridien  su- 
périeur, vers  minuit.  Les  conjonctions  des  planètes  inférieures*. 
Mercure  et  Vénus,  sont  seules  pratiquement  observables,  surtout 
celles  que  l'on  appelle  inférieures-,  où  ces  astres  se  rapprochent  le 
plus  de  nous.  Le  calcul  de  ces  phénomènes  est  exactement  pareil 
h  celui  que  nous  venons  d'exposer  pour  les  oppositions. 

C'est  quand  Mercure  et  Vénus  passent  dans  leui*s  conjonctions , 
que  Ton  voit  occasionnellement  ces  astres  se  projeter  comme  de 
petites  taches  noires  sur  le  tlisque  du  soleil.  Cela  arrive  lors- 
qu'elles se  trouvent  alors  assez  proches  des  noeuds  de  leurs  or- 
bites pour  que  leur  latitude  appai^nte ,  vue  de  la  surface  de  la 
terre ,  se  trouve  moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil. 
Ces  phénomènes,  qui  ont  une  très-grande  importance  en  astrono- 
mie, sont  appelés ,  par  abréviation  j  les  passages  de  Mercure  et  de 
Vénus,  {9ous  en  discuterons  plus  loin  les  détails.  Ici  je  dois  me  bor- 
ner à  les  annoncer  comme  de  simples  faits. 

28.  Le  calcul  des  oppositions  et  des  conjonctions,  tel  que  je  viens 
de  le  présenter  dans  l'exemple  précédent ,  n'est  qu'approximatif. 
Pour  lui  donner  toute  la  précision  qu'il  exige ,  et  dont  il  est  sus- 
ceptible, il  faut  y  em'ployer  certaines  précautions,  comme  aussi 
lui  ajouter  un  perfectionnement  essentiel,  dont  je  n'ai  pas  voulu 
parler  d'abord,  pour  montrer  dans  toute  sa  simplicité  le  principe 
fondamental  sur  lequel  il  repose  :  d'autant  que  ce  perfectionnement 
n'y  peut  être  apporté  que  dans  une  seconde  approximation. 

La  première  précaution  à  prendre,  c'est  d'établir  ces  phénomènes 
de  concordances  relativement  au  soleil  vrai,  et  non  pas  au  soleil 
moyen ,  comme  le  faisait  Ptolémée ,  et  après  lui  Tycho.  Ce  fut 
Kepler  qui  le  premier  les  reporta  au  soleil  vrai,  se  fondant  sur 
la  nécessité  d'obtenir  les  directions  des  ravons  vecteurs  menés  du 
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ceotrc  réeide  cet  astre  à  la  planète ,  pour  connaître  suivant  quelles 
lois  de  mouvement  elle  circule  autour  de  lui.  Il  eut  à  soutenir  des 
luttes  très-vives  pour  introduire  cette  amélioration  dans  la  mé- 
thode, et  Tycho  n^  donna  jamais  son  assentiment.  Sa  distinction 
aurait  été  à  peu  près  indifférente,  si  les  oppositions  n*avaient  dû 
servir  qu*à  établir  les  durées  des  révolutions  des  planètes ,  et  à 
construire -des  Tables  qui  reproduisissent  arithmétiquement  leurs 
positions.  G* était  à  cela  que  s'était  bornée  Tanibition  des  astro- 
nomes, jusqu'au  temps  de  Kepler.  Personne  avant  Jiii,  pas  même 
Copernic,  n'avait  osé  prétendre  à  substituer  partout,  aux  lois  em- 
piriques des  mouvements,  les  lois  physiques,  suivant  lesquelles 
ils  s'opèrent  en  réalité. 

Une  autre  précaution  qu'il  est  presque  superflu  de  rappeler 
aujourd'hui,  c'est  que  les  longitudes  sur  lesquelles  on  établit  les 
conjonctions  ou  les  oppositions  soient  conclues  d^observations 
de  hauteur  et  de  passage  ayant  subi  toutes  les  corrections  reconnues 
maintenant  nécessaires  pour  réduire  les  lieux  apparents  des  astres 
à  leurs  lieux  vrais,  vus  du  centre  de  la  terre.  Au  temps  de  Kepler 
on  se  bornait  à  y  corriger  l'effet  du  mouvement  de  précession  que 
l'on  supposait  uniforme,  l'effet  de  la-  réfraction  atmosphérique 
imparfaitement  évalué,  le  déplacement  optique  occasionné  par  la 
parallaxe  qui  s'estimait  empiriquement.  Il  n'en  pouvait  être  au- 
trement alors.  La  parallaxe  qu'il  faut  appliquer  à  chaque  lieu  ap-* 
parent  d'une  planète ,  est  l'angle  sous  lequel  le  raycm  terrestre 
qui  aboutit  au  zénith  de  l'obsei^atcur  est  vu  du  centre  de  la 
planète,  à  la  distance  où  elle  se  trouve  de  la  terre.  Or  ces  distances 
ne  peuvent  être  connues,  pour  chaque  inStant  donné,  qu'après 
qu'on  a  établi  les  lois  delà  circulation  des  planètes  autour  du  so- 
leil dans  leurs  orbites  propres ,  les  dimensions  relatives  de  ces  or- 
bites, et  que  l'on  est  parvenu  à  évaluer  la  distance  absolue  d'une 
d'elles  à  la  terre,  en  parties  da  rayon  terrestre  à  un  instant  connu. 
Ces  lois  et  ces  rapports  ont  été  découverts  par  Kepler,  sans  avoir 
wne  appréciation ,  ni  uïême  une  notion  exacte,  des  distances 
absolues:  de  sorte  qu'il  n'a  pu  y  employer  que  des  lieux  apparents 
non  corrigés,  ou  mal  corrigés ,  des  parallaxes  actuelles  propres  à 
<^haque  planète.  Heureusement  ici,  comme  dans  la  plupart  des 

3.. 
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grands  phénomènes  astronomiques,  le  cercle  vicieux  est  sauvé 
par  la  petitesse  des  termes  correctifs  qui  complètent  la  .déteripi- 
nation  rigoureuse,  ce  qui  permet  de  les  négliger  dans  une  pre- 
mière approximation  9  sans  que  les  lois  générales  s'en  trouvent 
dénaturées.  Pour  les  parallaxes  planétaires  en  particulier,  on  peut 
constater  ce  caractère  de  petitesse,  en  jetant  les  yeux  sur  le  tableau 
suivant  où  j'ai  rassemblé ,  par  anticipation ,  leurs  plus  grandes  et 
plus  petites  valeurs,  telles  que  nous  savons  les  déterminer  aujour- 
d'hui, en  y  joignant  l'indication  des  circonstances  dans  lesquelles 
ces  deux  extrêmes  se  réalisent,  pour  le  soleil  et  les  cinq  anciennes 
planètes,  les  seules  que  nous  devions  ici  considérer. 

Le  soleiL 

La  terre  aphélie.  Parallaxe  minimum. .  8",4^59 

La  terre  périhélie.   Parallaxe  maximum.  8'',724i 

Planètes  inférieures. 

La  terre  aphélie,  planète  aphélie,  en 
conjonction  supérieure.  Parallaxe  mi>  mbrcurs.     vends. 

nimum 5'',8  .       4^,9 

La  terre  périhélie,  planète  aphélie ,  en 
conjonction  inférieure.  Parallaxe  maxi- 
mum       ..........  iCjô        33",6 

Planètes  supérieures. 

La  terre  aphélie,   planète  aphélie,   en- 
conjonction  avec  le  soleil.   Parallaxe     mars,    jupiter.  satlrkk. 
minimum y,i        i",3        0",% 

La  terre  aphélie,  planète  périhélie,  en  op- 
position au  soleil.  Parallaxe  maximum.     23",5         Q!'y1         l",! 

Au  temps  de  Kepler,  et  plus  d'un  siècle  après  encore,  on  dé- 
terminait les  époques  des  oppositions  et  des  conjonctions ,  par  une 
simple  proportionnalité ,  comme  nous  l'avons  fait  pour  Jupiter 
dans  le  §  27.  Mais  depuis  on  a  rendu  ces  déterminations  plus 
précises ,  en  y  faisant  concourir  plusieurs  observations  faites  à 
peu  de  distance  du  phénomène,  comme  je  Tai  expliqué  pour  les 
équinpxes  et  les  solstices  aux  pages  3 2 •> 35  du  tome  IV .  Supposons, 
par  exemple, quUl  s^agisse  d'une  opposition  de  Jupiter.  On  possède 
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aujounI4iui  des  Tables  de  cette  planète  qui  donnent  déjà  très- 
approximativement  sa  longitude  géocentrique  pour  tout  instant 
assigné.  Comme  elles  sont  fondées  sur  des  lois  de  mouvement 
continues  etrévolntives,  leurs  erreurs  locales  ne  peuvent  pas  varier 
par  sauts  brusques.  Elles  doivent  rester  sensiblement  consitantes 
pendant  des  intervalles  dé  temps  peu  étendt^s.  Ceci  admis,  soit  L 
une  longitude  géocentrique  de  Jupiter,  conclue  d'observations 
faites  à  Pinstant  /,  peu  éloigné  de  Topposition ,  et  nommons  L,  la 
valeur  que  les  Tables  assignent  à  cette  longitude  pour  le  même 
instant.  Leur  erreur  locale ,  déduite  de  cette  comparaison, 
sera  L  —  L,  ;  et  Ton  peut  admettre  que ,  de  là  jusqu'à  l'opposition, 
elle  restera  sensiblement  la  même.  Cherchez  alors  par  ces  Tables  la 
longitude  L«  qu'elles  indiquent  pour  le  moment  de  l'opposition. 
La  différence  Lo  —  L,  pourra  être  considérée  comme  exempte 
d'erreur.  Donc,  en  l'ajoutant  à  la  longitude  L,  observée  hors  de 
l'opposition,  la  somme  L  -♦- Lo — L,  expnmera  la  valeur  qu'on 
lui  aurait  trouvée  si  l'observation  eût  été  faite  dans  l'opposition 
précise.  Toutes  les  observations  peu  antérieures  ou  postérieures 
à  ce  phénomène  pouvant  y  ôlreainsi  réduites,  lé  résultat  moyefl 
conclu  de  leur  ensemble  sera  évidemment  plus  assuré  que  si  on 
Pavait  déduit  d'une  seule,  parce  que  leurs  erreurs  individuelles 
devront  s'y  compenser  en  partie  ou  en  totalité. 

Dans  l'état  actuel  de  l'astronomie  planétaire,  les  corrections 
des  Tables  ^'obtiennent  par  une  méthode  d'une  application  plus 
générale,  que  j'exposerai  en  son  lieu. 

28  bis.  Après  avoir  montré  comment  on  détermine  aujourd'hui 
les  oppositions  et  les  conjonctions  à  l'aide  des  instruments  et  des 
méthodes  modernes,  il  ne  sera  pas  inutile  d'indiquer  les  moyens 
que  les  astronomes  de  l'antiquité  employaient  pour  reconnaître 
et  constater  les  époques  de  ce  premier  genre  de  phénomènes,  le 
seul  qui  leur  fût  accessible,  puisque  les  conjonctions  ne  sont  pas 
observables  à  la  vue  simple.  En  effet,  nous  avons  reçu  d'eux  Tes 
mouvements  moyens  des  cinq  anciennes  planètes,  déjà  si  approxi- 
mativement évalués,  que  l'on  ne  trouve  à  y  faire  que  de  très-petites 
corrections.  C'est  une  avance  immense  qu'ils  nous  ont  léguée, 
puisque  ces  moyens  mouvements  sont  la  base  fondamiontale  dû 
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toute  rasti*onomie  planétaire.  Il  importe  donc  de  savoir  comment 
ils  ont  pu  les  établir. 

Pour  dëtermitier  les  positions  du  soleil,  de  la  lune  et  des  pla- 
nètes relativement  aux  étoiles,  ou  celles  de  ces  astres  mobiles 
relativement  les  uns  aux  autres,  Ptolémée  employait  un  instrument 
appelé  Vastrolabcy  qu'il  décrit  au  chap.  I  du  livre  Y  de  V Almagesle. 
Il  consistait  en  un  assemblage  de  cercles  métalliques  évidés   à 
l'intérieur ,  divisés  sur  leur  contour,  tournant  ensemble  autour 
d'un  axe  idéal  fixé  dans  le  plan  du  méridien  parallèlement  à  Taxe 
de  rotation  diurne ,  et  tellement  ajustés,  que  l'un  d'eux  représen  - 
tant  récliptique  pouvait  être  mis  en  coïncidence  avec  ce  cercle 
céleste  dans  toutes  les  positions  que  celui-ci  se  trouvait  successi- 
vement occuper  au-dessus  de  Thorizoo ,  à  chaque  instant.  A  cel 
écliptique  matériel  étaient  adaptés  deux  cercles  de  latitude  A,  A, , 
mobiles  autour  de  ses  pôles ,  et  pouvant  ainsi  être  ramenés  à  vo^ 
lonté  sur  tous  les  points  de  son  contour.  L'un,  A| ,  contenait  un 
cercle  intérieur,  mobile  dans  son  plan,  lequel  portait  aux  extré- 
mités d'un  de  ses  diamètres  deux  pinnules,  alignées  sur  son  centre  ; 
de  manière  qu'en  dirigeant  la  ligne  visuelle  ainsi  définie  vers  un 
point  quelconque  du  ciel,  la  division  tracée  sur  le  cercle  intérieur 
faisait  connaître  la  latitude  de  ce  point.  L'instrument  étast  ainsi 
établi,  lorsque  l'on  pouvait  apercevoir  simultanément  lesoleil» 
ou  une  étoile  située  dans  récliptique  céleste,  et  la  lune  ou  une 
planète,  on  amenait  l'éclipiique  matériel  à  passer  p^r  le  soleil 
ou  par  rétoile,  et  l'on  fixait  le  cercle  de  latitude  A  au  point  d'in* 
tersection.  Puis  on  amenait  le  cercle  mobile  À|  sur  l'astre  qu'on 
voulait  leur  comparer,  et  l'on  dirigeait  les  pinnules  vers  lui,  en 
maintenant  la  coïncidence  sur  A;  cela  faisait  connaître  à  cet  in- 
stant sa  latitude  absolue,  et  sa  différence  de  longitude  avec  le  soleil 
ou  rétoile  auxquels  on  l'avait  ainsi  rapporté.  La  longitude  absolue 
de  ceux-ci  étant  censée  connue  pour  l'instant  de  l'observation  > 
l'on  en  concluait  celle  de  l'autre. 

En  réitérant  la  même  manœuvre  sur  une  planète  supérieure, 
pendant  plusieurs  nuits  consécutives,  dans  les  temps  où  on  la 
voyait  se  lever  un  peu  après  le  coucher  du  soleil ,  ou  se  coucher 
un  peu  avant  son  lever,  on  en  pouvait  conclure,,  par  une  interpo*- 
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laCion  faciU,  TinsUnt  où  elle  se  trouvait  en  opposition  exacte  avec 
lui  y  à  peu  près  comme  nous  le  faisons  nous-mêmes ,  si  ce  n'est 
que  les  différences  diurnes  des  longitudes  étaient  mécaniquement 
mesurées  par  Fastrolabe  bien  moins  exactement  que  nous  ne  les 
obtenons.  C'est  ainsi  que  Ptolémée  a  détermine  les  oppositions 
qu^il  dit  avoir  observées  lui-même.  Il  semble  in&inuér  que  Tastro- 
labe  aurait  été  inventé  par  lui.  Mais  comme  il  rapporte  des  oppo- 
sitions observées  par  Hipparque ,  dont,  les  éléihents  sont  donnés 
exactement  sous  la  même  forme ,  il  est  vraisemblable  qu*il  n'a 
fait  qu'en  continuer  et  sVn  approprier  Tusage. 

Ptolcmce  s'est  également  servi  de  l'astrolabe  pour  déterminer 
les  maxima  d'élongation  des  planètes  inférieures ,  dont  les  con-* 
jonctions  ne  sont  pas  observables  à  la  vue  simple.  Il  est  encore  à 
présumer  qu'Hipparque  l'avait  précédé  dans  cette  application ,  qui 
lui  devenait  nécessaire  pour  obtenir  les  périodes  moyennes  de  ces 
phénomènes  que  Ptolémée  rapporte  d'après  lui,  et  que  nous 
aurons  tout  à  l'heure  l'occasion  d'exposer. 

Mais  il  faudrait  faire  remonter  l'emploi  de  cet  instrument  beau- 
coup plus  liant,  si  l'on  voulait  supposer  que  les  données  anciennes 
qu'Uipparque  a  fait  entrer  dans  ses  calculs  des  mouvements  moyens 
ont  été  obtenus  ainsi.  Toute  l'antiquité  nous  atteste  que  depuis 
des  temps  très-reculés  les  Ghaldéens  et  les  Égyptiens  observaient 
assidûment  les  levers  du  soleil,  de  la  lune, des  étoiles  et  des  planètes. 
Au  chap.  V  du  livre  IV  de  VJlmageste,  Ptolémée  emploie  trois 
éclipses  de  lune  qu'il  àïlavoir  choisies  parmi  celles  qui  ontétéoàsér- 
péespar  les  Chaldéens  à  Babylone;  et ,  ajoute- t^il,  il  est  écrit  que  la 
plus  ancienne  de  ces  trois  arriva  dans  la  i*"^  année  du  roi  assy- 
rien Mardocempal,  laquelle. remonte  à  720  ans  avant  Tère  chré- 
tienne. Il  ne  leur  a  pas  emprunté  d'éclipsés  de  soleil,  qui  ne 
pouvaient  lui  servir  pour  l'établissement  de  ses  théories,  d'où  l'on 
ne  doit  nullement  conclure  qu'ils  n'en  auraient  ni  vues,  ni  men- 
tionnées dans  leurs  registres.  Le  seul  établissement  de  la  période 
luni-solaire  de  6585^  ~  suppose  une  k)ngue  série  d'observations 
attentivement  suivies  et  comparées.  Quant  aux  levers  et  aux 
couchers  des  planètes,  Ptolémée,  au  chap.  VII  du  livre  XIII, 
reconnaît  cjucles  meilleures  observations  de  ces  phénomènes,  et  les 
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plus  nombreuses ,  ont  été  fitites  par  lés  Chaldéens  suir  le  parallèle 
de  la  Phénicîe  ;  et  par  les  Égyptiens,  ainsi  que  par  les  Grecs,  sur 
des  parallèles  peu  différents.  A  la  vérité,  au  chap.  II  âvt  livre  IX, 
il  expose  avec  raison  les  incertitudes  que  ce  genre  d*ob$ervations 
présente  pour  la  détermination  des  inégalités  planétaires.  Maïs 
il  ne  dit  pas  l'utilité  dont  elles  ont  pu  être  pour  déterminer  les 
périodes  des  mouvements  moyens;  et  sur  ce  point,  je  crois  essen- 
tiel de  suppléer  à  son  silence.  Car  sans  ce  secours  il  me  semble- 
rait inexplicable  qu'Hipparque  eût  pu  déterminer  ces  périodes 
aussi  exactement  que  je  montrerai  qu'il  Pa  fait. 

28  ter.  Pour  justifier  cette  assertion,  je  considérerai  d'abord  les 
oppositions  des  planètes  supérieures ,  et  je  prends  comme  exemple 
celle  de  Jupiter.  Aux  époques  où  elles  arrivent,  Jupiter  se  lève 
quand. le  soleil  se  couche,  et  se  couche  quand  il  se  lève.  On  ne 
peut  l'apercevoir  k  la  vue  simple,  à  ces  deux  instants.  Mais 
quelques  jours  auant  l'opposition,  Jupiter  se  lève  après  que  \e 
soleil  est  couché,  comme  la  ^g.  5,  PL  TI,  le  représente,  et  il  est 
perceptible  alors  à  l'horizon  oriental ,  si  l'abaissement  vertical  du 
soleil,  au  dessous  de  l'horizon,  atteint  ou  excède  une  certaine  limite 
angulaire  que  je  désignerai  par  H,.  Cette  limite  est  nécessairement 
différente  pour  les  différentes  planètes,  en  raison  de  leur  éclat  iné- 
gal. Mais,  dans  les  démonstrations  que  je  vais  avoir  ici  à  exposer, 
nous  n'aurons  pas  besoin  de  lui  assigner  des  valeurs  ntfmériques.  Il 
suffira  d'admettre  généralement  que  l'on  attribue  au  symbole  Hi 
celle  qui  convient  à  chaque  planète ,  dans  les-conditions  d'aspect 
où  on  la  suppose  actuellement  placée  relativement  au  soleil  et  à 
l'observateur. 

Revenons  à  \3i/!g,  5.  Elle  est  construite  en  projection  ortho- 
gonale sur  le  plan  du  vertical  d'est  et  ouest,  coupant  celui  de 
l'horizon  local,  isuivant  la  droite  HH,.  T  y  désigne  la  terre,  J  Ju- 
piter se  levant  à  Torient,  et  ©  le  soleil  placé  au  même  instant 
sous  l'horizon  occidental  ^  à  un  degré  d'abaissement  vertical  que. je 
suppose  d'abord  plus  grand  que  H,.  Dans  ces  circonstances,  on 
veilra  Jupiter  quand  il  s^e  lève.  Mais  on  ne  le  verra  pas  quand  il  se 
couche,  parce  que  l'angle  JT0  étant  moindre  que  i8o**,  lorsque 
le  mouvement  révolutif  delà  sphère  céleste  ramènera  le  soleil  à 
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rhorizon  orienta] ,  Jupiter  se  trouvel^  au-dessus  de  cet  horizon  en 
J, ,  ce  qui  le  rendra  invisible.  Le  replaçant  donc  à  son  lever  en  J , 
et  le  soleil  en  0 ,  l'excès  du  mouvement  propre  de  cet  astre  sur 
celui  de  J  fera  que  de  jour  en  jour,  ou  plutôt  desoir  en  soir,  Tangle 
H,TO  deviendra  moindre  que  dans  la  première  observation;  et 
quand  il  aura  atteint  la  limite  Hi ,  Jupiter  sera  visible  à  son  lever 
du  soir,  pour  la  dernière  Jois.  Soit  E,  la  date  de  jour  et  d'heure 
à  laquelle  on  observe  ce  dernier  lever  visible  ;  et  désignons  par  £ 
celle  de  l'opposition  suivante  qui  s'opérera  quand  le  soleil  se  cou- 
chera dans  l'horizon  THi ,  Jupiter  se  levant  en  J.  E,  précédera  E 
d'un  certain  intervalle  de  temps  t^ ,  qui  sera  celui  que  le  soleil  em- 
ploiera pour  remonter  l'arc  limite  d'abaissement  H, ,  par  l'excès 
de  son  mouvement  propre  sur  celui  de  Jupiter.  On  aura  donc 

(0  E  =  E. -f-r,, 

où  tx  a  unç  valeur  déterminée  qui  reste  inconnue. 

A  l'instant  £  l'angle  JT0  est  devenu  égal  à  i8o®.  Par  consé- 
quent, si  Ton  construit  la/Sg".  6  sur  le  même  mode  de  projec- 
tion que  la  fig,  5 ,  et  qu'on  y  suppose  Jupiter  se  couchant  en 
J,  à  ce  même  instant  le  soleil  sera  en  H,  dans  l'horizon  opposé. 
Mais  le  mouvement  propre  de  cet  astre  continuant  d'agir  sur  lui 
dans  le  même  sens  que  précédemment ,  il  se  trouvera  progressive- 
ment de  plus  en  plus  abaissé  sous  l'horizon  oriental ,  quand  Jupi- 
ter se  couchera  en  J.  Il  arrivera  donc  ainsi  un  jour  où  cet  abais- 
sement vertical  atteindra  la  limite  Hi ,  et  alors  Jupiter  deviendra 
visible  à  son  coucher  pour  la  première  fois.  Soit  Ei  la  date  de  jour 
et  d'heure ,  à  laquelle  on  observe  ce  premier  coucher  visible  du 
matin.  £  précédera  E^  d'un  certain  intervalle  de  temps  t^  qui  sera 
celui  que  le  soleil  aura  employé  pour  descendre  l'arc  limite  d'a- 
baissement Hi  par  l'excès  de  son  mouvement  propre  sur  cdui  de 
Jupiter.  On  aura  donc  alors 

(2)  E  =  Ej  — ra. 

Dans  ce  second  cas,  l'angle  QTJ  étant  moindre  que  180°,  lorsque 
le  mouvement  révolutif  de  la  sphère  céleste  ramènera  Jupiter 
dans  l'horizon  oriental  B ,  le  soleil  se  trouvera  au-dessus  de  ce 
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plan,  dans  la  position  Qi,  par  conséqiœnt  Jupiter  ne  sera  plus 
visible  à  son  lever. 

A  la  rigueur  r,  est  différent  de  ti ,  parce  que  Texcès  du  mouve- 
ment propre  du  soleil  sur  celui  de  la  planète  n*est  pas  identique- 
ment le  même  aux  deux  époques  £| ,  £,.  Mais  comme  elles  ne  sont 
séparées  Fune  de  l'autre  que  par.  un  petit  nombre  de  jours  >  Ter- 
reur que  Ton  commettrait,  en  le  supposant  égal,  sera  fort  petite, 
et  probablement  au-dessous  de  celles  que  comportent  les  obser- 
vations des  deux  phases  limites.  £n  admettant  celte  tolérance  ,  ou 
aura 

E  =  |(E.-hEO.     • 

On  conclura  donc  ainsi  très-approxiraativement  Tinstant  de  l'oppo- 
sition par  des  observations  faites  à  la  vue  simple. 

28  quater.  Hipparque  en  a-t-il  trouvé  de  telles ,  qui  lui  pa- 
russent assez  sûres  pour  être  employées  immédiatement?  Nous  l'I- 
gnorons. Mais  quand  il  a  voulu  déterminer  les  durées  moyennes 
des  révolutions  synodiques,  ce  qui  est  un  des  résultats  les  plus  im- 
portants que  nous  ayons  de  lui,  il  a  pu  très-légitimement  les  con- 
clure des  retours  de  chaque  planète  à  une  même  phase ,  soit  de 
lever  du  soir,  soit  de  coucher  du  matin,  en  combinant,  par  couples^ 
dés  époques  £|  ou  £a ,  qui  comprissent  entre  elles  des  révolu- 
tions complètes  *ou  presque  complètes  de  la  planète  dans  son  or- 
bite propre.  Or  cette  condition  d'accouplement  est  précisément 
celle  qu'il  s'est  imposée  dans  tous  ses  calculs  des  périodes  plané- 
taires, et  je  montrerai  plus  loin  comment  il  estparvenu  à  la  rem- 
plir. 

Il  a  pu  encore ,  sous  cette  même  condition ,  obtenir,  quoique 
plus  difficilement ,  des  résultats  analogues  pour  les  planètes  infé- 
rieures, par  les  observations  de  leurs  retours ,  à  leurs  plus  grandes 
élongations  de  même  sens  et  d'égale  amplitude.  C'était  le  seul 
clément  de  comparaison  que  les  procédés  pratiques  de  son  temps 
pussent  lui  fournir. 

Je  suis  entré  dans  ces  détails,  parce  que  les  périodes  d'Hippar- 
que  ont  été  la  base  fondamentale  de  toute  l'astronomie  planétaire. 
Nous  reconnaîtrons  bientôt  qu'elles  sont  d'une  précision  à  peine 
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croyable.  Il  m'a  paru  indispensable  de  faire  connaître  exactement 
la  nal-iire  des  données  d'où  il  a  pu  les.  conclure. 

Sectiow  II.  —  Détermination  expérimentale  des  moui^e^ 
ments  moyens  synodiçues y  périodiques  et  sidéraux  des 
cinq  planètes, 

S9.  La  rétfolution  synodique  d*une  planète  est  l'intervalle  de 
temps  qai  s'écoule  entre  deux  de  ses  retours  consécutifs  à  Top- 
positioD  ou  à  la  conjonction.  La  réi^olutîon  périodique^  et  la  répolu" 
tion  sidérale  sont  les  intervalles  de  temps  que  la  planète  emploie, 
en  décrivant  son  orbite  propre ,  pour  revenir  à  une  même  longi- 
tade  comptée  deTéquinoxe  mobile,  ou  d'un  point  de  Técliptique 
absolument  fixe.  Le  premier  genre  de  révolution  est  le  seul  qui 
s'observe  immédiatement.  Les  deux  autres  s'on  concluent  par  le 
calcul  numérique ,  quand  on  a  établi  les  lois  du  mouvement  réel  de 
la  terre,  ou  du  mouvement  apparent  du  soleil,  ^ous  avons,  dans 
ce  qui  précède ,  tous  les  éléments  nécessaires  pour  effectuer  cette 
déduction. 

50.  Je  prends  d'abord  comme  exemple  une  planète  supérieure 
partant  de  Topposition.  Conformément  aux  notations  que  nous 
avons  établies  dans  la  section  précédente ,  soit  erle  mouvement  sy- 
nodique  diurne  de  la  planète,  compté  de  cet  instant;  cr  son  mouve- 
ment diurne  héliocentrique ,  et  t  celui  de  la  terre,  l'un  et  l'autre 
sidéraux.  D'après  ce  que  nous  avons  démontré  §  2i5,  il  y  aura 
^tre  ces  trois  quantités  la  relation  générale 

(2)  '        o-izr  T  —  CI. 

Laissons  ces  mouvements  se  continuer  pendant  un  temps  connu 
^j  et  désignons  par  de  grandes  lettres  correspondantes,  2,  0,  n  , 
les  angles  respectifs  qu'ils  auront  fait  simultanément  décrire,  dans 
Itfs  conditions  réelles  d'uniformité  ou  de  variabilité  qui  ont  pu 
naturellement  y  exister.  Ces  angles  résultants  auront  entre  eux 
"ne  relation  de  sommes,  tout  à  fait  pareille  ù  la  précédente.  Ce 
^ui  donnera  de  même 

[2]      ,  2=0  — n. 
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Supposonsque  Pon  observe  les  instants  du  retour  de  la  planète 
à  une  ou  plusieurs  oppositions  consécutives.  2  se  composera  'd'un 
certain  nombre  de  circonférences^întières ,  qui  sera  connu  par  ces 
observations.  ^  pourra  se  calculer  par  la  théorie  du  mouvement 
de  la  terre ,  puisque  ce  sera  l'angle  total  qu'elle  aura  décrit  autour 
du  soleil,  en  vertu  de  son  mouvement  sidéral,  pendant  Tinter- 
valle  de  temps  t  compris  entre  les  oppositions  que  Ton  a  choisies 
pour  termes  extrêmes.'  Ces  deux  éléments  étant  ainsi  connus ,  Té- 
quation  [2]  donnera  l'angle  total  n  que  la  planète  a  dû  décrire 
par  Son  mouvement  sidéral  propre ,  dans  le  même  intervalle  de 
temps. 

Établissons  maintenant  l'équation  (2),  entre  les  mouvements 
diurnes  périodiques,  ou  de  longitude  ci',  t',  comptés  de  l'équinoxe 
mobile,  comme  dans  le  §  25  bis.  Elle  deviendra 

Alors,  son  application  continuée  pendant  le  temps ^  donnera  en 
somme 

[2]'  2  =  0'  — n', 

0'  et  n'  étant  les  arcs  de  longitude  que  la  terre  et  la  projection 
de  la  planète  sur  l'écliptique  ont  décrits  à  partir  du  point  équi- 
noxial  mobile  pendant  le  temps  /-  Si  t  comprend  un  nombre  entier 
connu  d'oppositions,  2  se  composera  du  même  nombre  de  circonfé; 
rences  complètes.  L'arc  0'  pourra  s'évaluer,  étant  celui  que  la  terre 
décrit  en  longitude  pendant  le  temps  ty  en  vertu  de  son  mouve- 
ment/ro/?/^M^.  L'équation  donnera  donc  n',  c'est-à-dire  l'arc  dé- 
crit par  la  planète  parallèlement  à  l'écliptique,  en  vertu  de  son 
mouvement  périodique,  pendant  le  même  temps ^. 

Mais  dans  ces  deux  cas  d'application,  il  y  a  une  précaution  im- 
portante à  prendre,  pour  que  les  équations  [2]  ou  [2]'  donnent 
des  valeurs  de  II  ou  de  II'  réellement  moyennes ,  c'est-à-dire  dans 
lesquelles  les  inégalités  du  mouvement  propre  de  la  planète ,  aient 
dû  détruire  mutuellement  leurs  effets  individuels.  Cette  compen- 
sation s'opérera  évidemment  par  un  artifice  très-simple  et  unique, 
lequel  n'a  pas  échappé  à  la  sagacité  d'Hipparque.  Il  faut  prendre 
le  nombre  de  révolutions  synodiques  2 ,  tel  qu'il  embrasse  un  nom- 
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bre  endery  ou  presque  entier,  d'anuées  soit  tropiques ,  soit  sidé- 
raies.  Car  alors  Tangle  total  0  contiendra  un  nombre  complet  ou 
presque  complet  de  circonférences  C ,  qui  auront  été  décrites  par 
la  terre  autour  du  point  équinoxial  mobile,  ou  autour  du  point 
fixe  de  récliptique  que  Ton  aura  pris  pour  origine  des  longitudes. 
£t,  comme  2  contiendra  toujours  un  nombre  entier  exact  de  cir- 
conférences C,  la  différei^ce  9  —  2  donnera  aussi  un  nombre  en- 
tier ou  presque  entier  de  circonférences  complètes  C ,  décrites  par 
la  planète  sur  son  orbite  propre  ;  de  sorte  que  les  inégalités  loca- 
les de  son  mouvement  s'étant  toutes  entièrement  accomplies,  et 
ayant  repris  les  mêmes  valeurs  dans  les  points  extrêmes  où  on  la 
ramène,  l'arc  n  ou  II'  ainsi  conclu  donnera  réellement  son  mou- 
vement moyen,  sidéral  ou  périodique,  quels  que  puissent  être  le 
nombre  et  l'étendue  des  inégalités  qu'elle  subit ,  dans  les  diverses 
portions  de  sa  révolution  autour  du  soleil.  ' 

Par  exemple  :  suivant  les  déterminations  d^Hipparque ,  que 
Ptolémée  rapporte,  et  que  je  traduis  dans  notre  langage  actuel, 
Saturne  fait  67  révolutions  synodiques  en  59  années  tropiques, 
plus  I J I  ;  et^  pendant  ce  même  intervalle  de  temps,  Saturne,  par 
son  mouvement  propre  de  longitude,  décrit  autour  du  point  équi- 
noxial mobile  31  circonférences  complètes,  plus  1°  |  —  ~,  c'est-à- 
dire  plus  1°  4^'  (  ^l^^g'y  liv.  IX ,  cbap.  III  ).  Mettons  ces  données 
dans  notre  formule  [2],  et  voyons  si  le  mouvement  propre  de  la 
planète  qui  en  résulte  est  conforme  à  l'énoncé  de  lastronome  grec. 

1  est  ici  57  C.  Les  5g  années  tropiques  donnent  en  arc  69  C, 
décrites  autour  de  Téquinoxe  mobile.  Pour  convertir  de  même  en 
arc  la  portion  complémentaire  1^7,  comme  Ptolémée  a  dû  le 
faire^  il  faut  prendre  dans  ses  Tables  du  soleil,  au  livre  III  de  YJl- 
magesecy  le  mouvement  moyen  de  cet  astre  pour  un  pareil  inter- 
valle de  temps.  On  trouve  ainsi,  en  poussant  les  évaluations  jus- 
qu'aux tierces  : 


jr       m 


Pour  |J        0.59,   8.  r^ 
y    0.29.34»  8 

7    0.14.47.  4 


Somme  pour  1 J  j     i .  43 .  89 .  29 
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Ptolémée  a  négligé  les  secondes  de  degré.  En  faisant  conune  lui, 

nous  aurons  donc 

e'  =  59C-+- i«.43'; 


et  comme  on  a 
il  en  résultera 


2  =  5;  C, 


n'  =  e--2=  2C-h  1^.4^' • 


c^est  précisément  le  résultat  qu'il  admet.  Nous  discuterons  tout  à 
rheure  le  degré  d^exactitude  de  cette  détermination.  Pour  le  mo- 
ment,  je  me  borne  à  la  reproduire  par  dos  formules  telle  que  Pto- 
lémée Ta  donnée. 

Si.  Je  considère  maintenant  les  conjonctions  des  planètes  infc- 
rieures.  Pour  celles-ci,  d'après  les  §§  18  et  20 /la  relation  des 
mouvements  angulaires  diurnes^  soit  sidéraux,  soit  périodiques, 
sera  toujours 


(i)  <7  =  tar  —  t;  (i)'  (r  =  Br'  — 


t'. 


Et  en  laissant  ces  mouvements  se  continuer  pendant  un  temps 
connu  quelconque,  les  angles  simultanément  décrits  auront  entre 
eux  les  relations  analogues 

« 

[i]  2=:n  — e,  [i]'       2  =  n'— e'. 

La  précaution  à  prendre,  pour  quVUes  donnent  des  valeurs  de 
n  ou  de  n'  appartenant  en  réalité  au  mouvement  moyen  de  la  pla- 
nète, sera  la  même  que  tout  à  Theure.  Il  faudra  établir  le  calcul  sur 
des  conjonctions  qui  soient  séparées  les  unes  des  autres  par  des 
nombres  entiers ,  ou  à  peu  près  entiers ,  d'années  complètes ,  soit 
sidérales,  soit  tropiques.  Cest  encore  ce  qu'Hi|^arque  a  fait ,  ou 
du  moins  il  a  procédé  d'une  manière  équivalente. 

Les  observations  de  ce  temps  se  faisaient  à  la  vue  simple.  Ni 
Mercure,  ni  Vénus  même,  ne  pouvaient  être  aperçus  ainsi  dans  leurs 
conjonctions  avec  le  soleil.  Mais  la  formule  [i]  n'exige  pas  néces- 
sairement que  l'on  parte  de  cette  phase.  Elle  suppose  seulement 
ffue  les  trois  angles  Z,  0,  n  soient  décrits  en  temps  égaux,  et  que 
i  angle  I  ramène  la  planète  à  une  élongation  égale  ainsi  que  de 
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même  sens  autour  du  soleil.  L'opposition  n*a  que  Tavantâge^  et 
il  est  considérable,  de  fixer  plus  précisément  l'identité  dés  con- 
ditions du  départ  et  du  retour.  Ne  pouvant  y  recourir,  Hipparque 
a  dû  établir  ses  comparaisons  entre  les  époques  où  Mercure  et 
Vénus  revenaient  à  leurs  plus  grandes  élongations,  surtout  à 
celles  qui  offraient  des  maxima  absolus  d'écart,  puisque  ce  carac- 
tère marquait  plus  évidemment  le  retour  de  ces  planètes  à  une 
position  plus  spécialement  identique..  Ceci  convenu,  il  ne  restait 
plus  qu'à  choisir  des  périodes  après  lesquelles  les  retours  des 
conditions  signalées  se  trouvassent  concorder  avec  des  nombres 
à  peu  près  entiers  d'années;  et  c'est  ce  qu* Hipparque  a  fait  encore. 

Ainsi,  au  même  chapitre  de  VAlmagcste  déjà  cité,  Ptolémée 
nous  apprend  que,  d'après  les  déterminations  d'Hipparque,  Vénus 
fait  5  retours  pareils  en  8  années  tropiques  moins  2)  •—  :  et,  pen- 
dant ce  même  intervalle  de  temps,  son  mouvement  propre  de  lon- 
gitude lui  fait  décrire,  autour  du  point  équinoxial  mobile,  5  plus 
8,  ou  1 3  circonférences  complètes,  moins  2**  |. 

ïci  nous  avons  d'abord  2  égal  à  5  G.  Les  8  années  tropiques 
converties  en  arc  font  8  C,  dont  il  faut  retrancher  le  mouvement 
du  soleil  pour  2  J  ^.  D'après  les  Tables  de  Ptolémée,  cela  équivaut 
à  2°  i6'  i",  qu'il  réduit,  en  nombres  ronds,  à  2°  7.  Les  données 
à  substituer  dans  notre  formule  [i]  seront  donc 

2  =  50,     0'  =  8C  — 2»|; 

d'où  résulte 

n'  =  2-f-0=  i3C  — 2«;. 

C'est  l'énoncé  de  Ptolémée.  Dans  ce  calcul ,  comme  dans  le  pré- 
cédent, l'arc  total  décrit  par  le  soleil,  ou  par  la  terre,  en  une 
année  tropique ,  ayant  été  supposé  égal  à  une  circonférence  com- 
plète C ,  les  arcs ,  introduits  en  somme  dans  l'expression  de  8',  se 
auvent  également  comptés  à  partir  du  point  équinoxial  mo- 
bile T.  De  sorte  que  les  valeurs  de  n'  qui  se  déduisent  des  équa- 
tions [i]'  et  [2]',  ainsi  interprétées,  appartiennent  au  mouve- 
ment périodique  ou  de  longitude  de  la  planète,  lequel  se  compte  à 
partir  de  la  même  origine ,  comme  nous  l'avons  expressément  re- 
nia rqué.  '    . 
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39.  Je  ra9seiiible,  dans  le  tableau  suivant,  les  résultats    de  ce 
genre  que  Ptolémée  rapporte  diaprés  Hipparque. 

Tableau  A. 


DBSIGHATIOII 

ROMBKS 

Lira  DuaÉK 

dM 

et 

totale 

planètM 

amplUade 

exprimée . 

par 

totale 

en  années 

leurs  noms 

dès 

tropiques  A 

et  lears 

rérolutions 

et  en  Jours 

caractères 

sjnodiqaes. 

solaires. 

symbollqaes. 

2. 

D. 

* 

Saturne  >> 

57  C 

59Ah-iJ 

Jupiter  Itr 

65  C 

7'A-4^ 

Mars      cf 

37  C 

79A-H3i| 

Vénus    $ 

5C 

8A-aA 

Mercure  V 

145  c 

46Ah-i^ 

AaC  TOTAL 

décrit 

par  la  planète 

en  Tertn  de 

son  moçrement 

périodique, 

on  de 
longrltnde  H  , 
*    pendant 
le  temps  D. 


o>     f 
2C-HI.43 

6  C— 4.50 

4'ïCh-3.io 

i3C— a.i5 

igiC-t-i 


iTA|.nATIOII   DB  D 

en 

jours  solaires, 

en  faisant  A  égal  à 

*'"*'^  4    ««0 
on 

365j,a466667, 

comme  Ptolémée, 


2i55i,3o333  38 
25^27,6133357 
28857,7033360 
2919,6733336 
i68o2,38ooo  i5 


iVALUATIOIf     ARALOCDE 

donnée 

par  Ptolémée, 

en  Jours  et  soixantièmes, 

appelés  des  nùnuics  de  Joan 

par  les  astronomes  anciens. 


2i55i.i8=-2i55i,3ooo 
25927 .37  =25927,6 1 67 
28857.53=28857,8833  (fauUfJ 
2919.40=  2919,6667 
1 6802.24 = 1 6803,4000 


Les  quatre  premières  colonnes  de  ce  tableau  n^ont  pas  besoin 
d'explication.  Ce  sont  les  données  mêmes  que  Ptolémée  rapporte. 
La  cinquième  contient  l'expression  des  intervalles  D  en  jours,  cal- 
culés d'après  la  durée  qu'il  attribuait  à  l'année  tropique  A.  La 
sixième  présente  l'expression  des  mêmes  intervalles  telle  qu'il  Ta 
donnée.  Le  peu  de  différence  qui  se  trouve  entre  ses  nombres  et 
les  nôtres ,  prouve  l'identité  de  Tannée  A ,  d'où  les  uns  et  les  autres 
sont  conclus.  Cette  différence  s'explique  en-  remarquant  qu'il  a 
exprimé  les  fractions  de  jours  par  des  nombres  entiers  de  minu- 
tes ,  c'est-à-dire  de  soixantièmes  de  jour,  tandis  que  nous  en  avons 
poussé  Tappréciation  jusqu'à  des  décimales  plus  éloignées.  Mais 
ces  évaluations  approximatives  suffisaient  pour  les  applications 
qu'il  en  voulait  faire ,  devant  y  entrer  divisées ,  par  les  coefficients 
de  C  dans  la  deuxième  colonne  de  notre  tableau.  La  valeur  de  D 
qu'il  attribue  à  Mars  est  fautive  dans  la  portion  fractionnaire.  Il 
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aurait  dû  écrire  ^'l' au  lien  53'  ;  et  ceci  n'est  pas  simplement  une 
faute  de  copiste,  car  les  Tables  des  moutements  moyens  ^e  Mars 
donnés  par  Ptolémée  ne  reproduisent  f|u'incomplétement  la  pé- 
riode d'où  elles  sont  censées  déduites.  Elles  sont  inexactes  dans  les 
iractîons  d'heures. 

Ptolémée  ne  nous  apprend  point  comment  Hipparque  est  par- 
venu à  déterminer  les  nombres  entiers  de  révolutions  synodiques 
rapportées  dans  la  deuxième  colonne;  ni  pourquoi  il  a  choisi  tel 
multiple  entier  de  chaque  révolution ,  plutôt  que  tel  autre.  Il  nous 
dit  seulement  que  ces  multiples  sont  les  moindres  qui  accordent 
d'aussi  près  les  temps  de  ces  révolutions  avec  la  durée  de  l'année. 
Je  reviendrai  sur  ce  sujet  dans  une  Note  spéciale  que  Ton  trouvera 
à  la  suite  du  présent  chapitre  \  et  nous  serons  conduits ,  par  des 
méthodes  directes  »  identiquement  à  ces  mêmes  multiples  qu'Hip- 
parque  avait  préférés.  Pour  le  moment,  j'admets  ces  résultats  tels 
que  Ptolémée  les  rapporte  ^  et  je  vais  les  prendre  pour  base  de 
raisonnement. 

Les  résultats  consignés  dans  la  quatrième  colonne  lui  servent 
seulement  pour  montrer  que  les  périodes  choisies  ont  bien  pour 
effet  que  chaque  planète  ait  décrit ,  en  longitude ,  un  nombre 
presque  complet  de  circonférences ,  pendant  leur  durée.  En  divi- 
sant chacun  de  ces  arcs  par  la  valeur  correspondante  de  D ,  con- 
vertie'en  jours,  telle  que  la  cinquième  colonne  l'exprime ,  il  aurait 
obtenu  immédiatement  le  mouvement  périodique  moyen  de  cha- 
que planète  dans  l'intervalle  d'un  jour,  que  j'ai  désigné  par  m' 
pour  le  distinguer  du  moyen  mouvement  sidéral  diurne ,  qui  est 
représenté  dans  nos  formules  par  tr.  Mais  les  hypothèses  mathé- 
matiques dont  il  faisait  .usage  l'ont  conduit  à  opérer  diUéremment, 
quoique  d'une  manière  équivalente.  Elles  exigeaient  que  Ton  con- 
nût séparément,  pour  chaque  planète,  non-seulement  le  mouvement 
périodique  moyen  II',  afférent  à  tout  intervalle  de  temps  assigné, 
mais  encore  le  mouvement  synodique  moyen  2 ,  correspondant  au 
même  temps ,  et  qu'il  appelait  le  moupement  d'anomalie.  Alors , 
afin  d'abréger  le  travail ,  il  a  d'abord  calculé  directement  les  va- 
leurs de  <7 ,  pour  un  intervalle  d'un  jour,  en  divisant  les  arcs  mar- 
qués dans  la  deuxième  colonne  de  notre  tableau  par  les  nombres 
T.   v.  '  4 
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de  jours  et  de  fractions  de  jours  employés  à  le  décrire;  c'est-à- 
dire  par  les  valeurs  de  D  que  j*ai  rapportées  dans  la  sixième  co- 
lonne: opération  qu'il  a  poussée  jusqu'à  des  subdivisions  sexagési- 
males très-éloignées.  De  là  il  déduit,  par  multiplication,  les 
sommes  de  cet  élément  a- ,  accumulées  pendant  des  nombres  de 
jours  )  de  mois  et  d'années,  autant  que  cela  lui  a  paru  nécessaire. 
Après  cela ,  d'accord  avec  nos  formules 

[i]'  n'  =  ©'  +  2, 

[2]'  n'  =  0'— 2, 

il  a  obtenu  les  valeurs  correspondantes  du  moyen  mouvement  pé- 
riodique H',  en  prenant  les  valeurs  homochrones  de  0'  dans^  ses 
Tables  du  soleil  déjà  calculées,  puis  les  ajoutant  à  celles  de  Z 
pour  les  planètes  inférieures ,  et  en  retranchant  S  pour  les  pla- 
nètes supérieures.  C'est  ainsi  qu'il  a  formé ,  avec  le  moins  .de  tra- 
vail  possible  ^  les  Tables  étendues  des  moyens  mouvements  syno- 
diques  et  périodiques  des  cinq  planètes  qui  sont  consignées  dans  le 
livre  IX  de  son"ouvrage(*). 

Pour  donner  un  exemple  de  ces  opérations  qui  nous  deviendra 
tout  à  rheure  spécialement  utile ,  je  choisis  Saturni^.  En  divisant 
57 C  ou  2o520°  d'anomalie,  par  2i55i%3  qu'il  suppose  être  le 
temps  employé  à  les  décrire,  il  obtient  le  moyen  mouvement  sy- 
nodiqùe  de  Saturne  en  un  jour,  qui  est  dans  notre  notation  a;  et 
il  trouve  en  subdivisions  sexagésimales, 

er  =  o*»  57' ^'^  43'"  1 1 '^  43' 40^' ; 

(*)  Ces  Tables  ont  une  disposition  différente  pour  les  deux  ordres  de 
planètes.  Dans  celles  qui  concernent  les  inférieures,  Mercure  et  Vénus ,  la 
première  colonne  de  chaque  page  présente  le  moyen  mouvement  de  lon<- 
gitude  6'  du  soleil  pour  Tintervalie  de  temps  considéré ,  mouvement  pris 
dans  les  Tables  solaires  du  livre  III.  La  deuxième  colonne  contient  le  moyen 
mouvement  synodique  ou  (Vanomalie  1,  calculé  pour  le  même  intervalle  de 
temps ,  d*après  les  périodes d'Hipparque.  Mais  la  somme 9 '-H-  S  qui  exprime 
le  moyen  mouvement  périodique  II' de  la  planète,  reste  à  dire.  Dans  les 
Tables  relatives  aux  planètes  supérieures,  au  contraire,  la  première  colonne 
de  chaque  page  présente  la  différence  6'  »  2  ou  II'  tout  effectuée  j  la 
deuxième  présente  les  valeurs  de  S  calculées  pour  le  même  intervalle  de 
temps. 
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or  le  mouvement  diurne  moyen  du  soleil  en  longitude  est ,  d'après 

ses  Tables, 

t'  =  oo59'8"i7'"i3'^i2^3i^'. 

De  là  il  conclut ,  par  différence , 

d'  =  t'  —  (r=:  o^  2'  o"  SS^'Si'^  a8^  5i''  ; 

ce  qui,  converti  en  fractions  décimales  de  secondes  de  degré, 
équivaut  à 

o'  =^  I ao''  55874  46759  a. 

Cest  le  mouvement  diurne  moyen  de  Saturne  en  longitude ,  que 
Ptolémée  admet.  Or  la  valeur  de  tr  qu'il  conclut  des  périodes  d'Hip- 
parque  est  un  peu  trop  forte  dans  les  fractions  de  seconde.  Celle 
de  t'  quMl  lui  associe  est,  au  contraire,  un  peu  trop  faible ,  parce 
qo*il  supposait  Tannée  tropique  plus  longue  qu'elle  ne  Tétait  eli 
réalité.  Ces  deux  erreurs  concourent  donc  pour  lui  donner  une 
valeur  trop  faible  de  m',  comme  nous  aurons  l'occasion  de  le  re- 
connaître ultérieurement. 

53.  Le  mouvement  synodique  moyen  d'une  planète,  et  son 
mouvement  sidéral  moyen ,  sont  des  quantités  qui  restent  les  mér 
mes  dans  tous  les  siècles.  Ce  sont  là  par  conséquent  les  deux  élé- 
ments qu^il  faut  nous  attacher  à  déduire  des  périodes  d'Hipparque 
pour  apprécier  leur  justesse,  ce  qui  est  surtout  le  point  que  nous 
pouvons  avoir  aujourd'hui  intérêt  à  examiner.  Afin  d'y  procéder 
avec  sûreté ,  et  simplicité ,  je  vais  tirer  d'abord  de  ces  périodes  les 
durées  des  révolutions  synodiques  moyennes ,  puis  celles  des  ré- 
volutions sidérales,  en  jours;  et  je  comparerai  ces  évaluations  à 
celles  que  fournissent  les  observations  modernes,  considérées 
comme  parfaites  relativement  aux  données  analogues  qu'Hippar* 
que  a  pu  employer. 

Les  durées  moyennes  des  révolutions  synodiques  se  déduisent 
immédiatement  de  notre  tableau  A,  en  divisant  les  nombres  de 
jours  D,  rapportés  dans  la  cinquième  colonne,  par  les  coefficients 
numériques  de  C ,  dans  la  deuxième.  J'exprime  les  résultats  de 
ces  divisions  sous  deux  formes  :  en  subdivisions  sexagésimales, 
et  en  subdivisions  décimales  de  jour,  les  premières  étant  d'un 

4.. 
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usage  habituel ,  qui  nous  donne  le  sentiment  intime  de  leurs  va- 
leurs )  et  les  dernières  étant  plus  commodes  pour  les  calculs  nu- 
mériques. Tai  pris  les  déterminations  modernes  dans  V Astronomie 
de  Schubert,  tome  II,  page  142.  Il  les  a  déduites  des  valeurs  qae 
Laplace  assigne  aux  durées  des  révolutions  sidérales,  dans  la  Mé- 
conique  céhste.  Ce  grand  ouvrage  étant  aujourd'hui  la  base  de 
toutes  nos  études  astronomiques,  les  données  qui  y  sont  admises 
m*ont  paru  offrir  Uîs  types  de  comparaison  les  plus  convenables 
que  je  pusse  choisir,  malgré  les  légères  modifications  que  les  tra- 
vaux ultérieurs  ont  pu  y  apporter. 

Tableau  B. 


D'toaies  de  tc^biis  hétolutions  sttiodiqubs 


ROin 

et  désignations 

symboliques 

des 

planète». 


Saturne   *) 
JiipUer  T^.. 

Mars  o* 

Vénus  5  . . . 
Mercure  Ç . 


d^près 

les  déterminations 

modernes. 


J      h     m    s 
378.   2.13.49^^3 

(<»Si4 1088) 

3g8. ai. 13.58,47 

(8840101873) 

779.33.38.32,75 

(93649  01 6S) 

583.22.  6.55,88 

(9S148  009} 

ii5.3i .  3  34»i9 

(87747  899)  " 


d'après 
les  périodes 
d'Hip^arqoe. 


J      h     m    s 
378.  a-f3..58,74 

(09304098) 

398.31.16.31,43 

(88635  900) 

779.33.30.37,06 

(93792  89) 

583.33.35.55,19 

(93466  666) 

ii5.3i.  5.  9,11 

(87848  S77) 


BXCftS 

des  éraloatioiis 
firrecqnes. 


m    s 
-H  I.  9,11 


-4-  3.33,95 
'-+-  3.  4,3i 
-f-i8. 59,31 
1.34,93 


mu 


54.  La  dernière  colonne  de  ce  tableau  nous  montre  ce  qn*il  y 
avait  d^imparfait  dans  les  évaluations  d'Hipparcjne.  Ces  imperfec- 
tions tiennent  à  deux  causes  :  aux  erreurs  des  observations  d^a- 
bord ,  puis  à  la  durée  inexacte  attribuée  par  lui  et  par  Ptolémée 
à  l'année  tropique  A.  Celle-ci,  étant  trop  longue ,  donne  des  valeurs 
trop  grandes'à  D,  et  par  suite  à  S;  ce  qui  explique  le  signe  posi- 
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tif  de  tous  les  écarts  exprimés  dans  la  dernière  colonne.  Ces  écarts 
portant  sur  des  résultats  conclus  d'observations  faites  à  la  vue 
simple,  sont  d'une  petitesse  remarquable ,  excepté  pour  Venu». 
Mais  l'inexactitude  particulière  de  la  valeur  de  S  propre  à  cette 
planète  se  conçoit  très-bien ,  diaprés  la  brièveté  de  la  période  à 
laquelle  Hipparque  s'est  arrêté.  Car,  n'embrassant  que  cinq  révo- 
lutions synodiques,  le  coefficient  5f  était  trop  petit  pour  éteindre 
suffisamment  les  erreurs  de  Pintervalle  D ,  provenant  des  deux 
causes  que  j'ai  ci-dessus  mentionnées  ;  surtout  si  l'on  considère 
que,  pour  les  deux  plimètes  inférieures,  cet  intervalle  ne  pouvait 
se  conclure  que  de  leurs  retours  à  des  maxima  d'élongatian ,  des- 
quels l'instant  précis  ne  saurait  être  assigné  qu'avec  beaucoup  d'in- 
certitude, comme  Ptolémée  en  fait  la  remarque.  Acceptant  donc 
ces  résultats,  tels  qu'il  nous  les  a  transmis,  je  vais  en  conclure  les 
durées  des  révolutions  sidérales,  qui  ont  servi  de  point  de  départ 
à  tous  les  astronomes  postérieurs. 

S5.  Ces  dernières  sont  en  effet  les  éléments  fondamentaux  de 
la  théorie  des  planètes,  parce  qu'elles  se  maintiennent  éternellement 
constantes.  On  les  extrait  immédiatement  des  révolutions  syno- 
diques, quand  on  connaît  la  durée  de  la  révolution  sidérale  du 
soleil,  qui  représente  aussi  celle  de  la  terre.  Il  ne  faut  pour  cela 
que  s'appuyer  sur  les  équations  générales 

(i)      cr  =  tj  —  T,     qui  s'applique  aux  planètes  inférieures, 
(2)      cr  =  T  —  cj ,     qui  s'applique  aux  planètes  supérieures, 

comme  nous  l'avons  prouvé  précédemment. 

En  effet,  nommons  S  et  P  les  durées,  des  révolutions  synodique 
et  sidérale  d'une  planète,  la  première  ayant  été  observée  dans  les 
conditions  choisies  par  Hipparque,  de  manière  qu'elle  soit  at- 
tribuable  au  mouvement  moyen.  Soit  T  la  révolution  sidérale  de 
la  terre.  D'après  ces  définitions,  les  trois  mouvements  diurnes 
7,  cr,  T,  pris  dans  ces  trois  genres  de  révolutions,  auront  respec- 
tivement les  valeurs  suivantes,  où  C  représente  une  circonférence 
complète , 

C  ce 

s'  p  T 
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Et  en  les  substituant  dans  les  équations  (i)  et  (a)>  celles-ci^  déga- 
gées du  facteur  commun  C ,  donneront, 
Pour  les  planètes  inférieures  : 

1  =  1- i,     d'où  l'on  tire     (3)    P=^  =  T^^, 

Pour  les  planètes  supérieures  : 

i='-i,     d-oùrontire     (4)    p=^  =  T  +  ^. 

Donc,  T  étant  connu^  si  S  est  observé,  P  se  déduira  numérique- 
ment de  ces  expressions  dans  les  deux  cas. 

Soit  maintenant  P'  la  révolution  périodique^  de  la  planète , 
celle  qui  s*opère  autour  du  point  équinoxial  mobile  T*  Si  Ton 
admet,  avec  Laplace,  que  ce  point  rétrograde  sur  Téclip tique  de 
5o'',i,  en  une  année  julienne  de  365J,25,  son  mouvement  de 
rétrogradation  diurne  sera 

En  rajoutant  au  mouvement  sidéral  diurne  vj  de  la  planète ,  on 
aura  son  mouvement  périodique  diurne  xa',  qui  sera 

ct'  =  CI  -H  p. 

De  là  on  déduira  la  révolution  périodique  de  la  planète , 

p'=— 2_. 

Mais  P  étant  la  révolution  sidérale,  nous  avons  déjà 

P=?. 


Donc  en  éliminant  G  on  aura 

(5)  P'  =  p-—  =r  p  —  ^ 


ty  +  ^^^'  CT  -f-  ^' 
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Pour  montrer  l'usage  de  ces  formuieSy  cherchons  la  valeur  de  P 
pour  Mercure,  d'après  celle  de  S  que  fournissent  les  périodes 
d'Hipparque.  Ce  sera  une  application  de  Téquation  (3).  Dans  ce 
cas  y  les  déterminations  modernes ,  bien  plus  sûres  que  les  an- 
ciennes, nous  donneront  d*abord 

T  =  365J,  2563835. 

La  valeur  de  S  qui  se  conclut  des  périodes  d'Hipparque,  étant 
mise  sous  la  même  forme,  est,  selon  notre  tableau  B, 

8=  ii5i,87848îî77,     d'où    S  +  T=:48ii,i3486627. 

Le  calcul  du  terme  additionnel  à  T,  dans  l'expression  de  P,  semble 
devoir  être  fort  pénible  à  faire  exactement,  avec  des  nombres  qui 
contiennent  autant  de  décimales.  Mais  on  le  rend  très-aisé,  et  très- 
rapide  même,  en  n'y  employant  que  les  Tables  ordinaires  de  loga- 
rithmes, au  moyen  d'un  artifice  arithmétique  dont  j'ai  déjà  plu- 
sieurs fois  indiqué  l'usage.  En  effet,  on  a  rigoureusement 

■ 

T*  =  1 334 1 2 ,  22568  74990  7  î*2i5  i 
et  approximativement 

log  T'  =  5 , 1 251956,         log  (  S  -f-  T  )  =  2 ,6822668. 
De  là  on  tire,  toujours  par  approximation , 

iog  (  g-;^  j  =  2 ,4429288     et    ^-^  =  2773 ,286; 

pour  abréger,  représentons  S  -f-  T  par  D  ;  et  faisons 

-  =  277i,2864-:r. 

Effectuez  la  multiplication  exacte  de  D  par  277,286;  puis  re- 
tranchez le  produit  de  T%  vous  trouverez,  par  différence, 

« 

_       o,263i5  89558  5 
Alors,  en  évaluant  le  second  membre  par  les  Tables  oi*dinaires 
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de  logarithmes  y  employées  conformémeot  aux  règles  de  propor- 
tionnalité prescrites  pour  leurs  applications  usuelles,  on  obtien- 
dra, comme  valeur  approximative, 

^  =  4-  oJ,oop54  6954. 

Si  Ton  veut  éprouver  le  degré  d*exactitude  de  ce  résultat ,  il  n'y 
a  qu'à  lui  ajouter  une  inconnue  corrective  y\  en  l'employant 
comme  multiplicateur  de  D;  puis,  formant  l'expression  de  y  par 
différences ,  on  reconnaîtra  que  ses  huit  premiers  chiffres  sont 
exacte,  de  sorte  qu'il  n'est  pas  nécessaire  de  pousser  le  calcul  plus 
loin,  puisqu'il  comprend  déjà  plus  de  décimales  que  n'en  con- 
tiennent T  et  S.  Toutefois,*  cette  épreuve  montrera  que  le  hui- 
tième chiffre  peut  être  avantageusement,  augmenté  d'une  unité. 
Faisant  donc  cette  modification,  en  ajoutant  y  à  la  portion  du 
quotient  précédemment  trouvée,  on  aura,  au  même  degré  d'ap- 
prqximation , 

^-^  =  277^28654696 
et  comme  on  a  T  =  365  ,  25638  35o 

il  en  résultera  P  ==    87  ,  96983  654 

C'est  la  révolution  sidérale  de  Mercure  qui  se  déduit  des  pé- 
riodes synodiques  admises  par  Hipparque.  L^  même  procédé 
donnera  aussi  aisément  celles  des  autres  planètes.  Seulement,  pour 
Jupiter  et  Saturne,  les  valeurs  de  P  embrassant  des  nombres  de 
jours  fort  considérables,  la  correction  y  du  premier  quotient  ne 
s*obtiendra  pas  du  premier  coup  dans  tous  ses  chiflres  nécessaires; 
et  il  faudra  les  compléter  par  une  seconde  j',  quf  s'y  appliquera 
selon  les  mêmes  principes, 

56.  Je  présenterai  tout  à  Pheui^e  l'ensemble  de  ces  résultats; 
mais  pour  en  apprécier  le  degré  de  précision  comparativement 
aux  résultats  modernes,  je  résumerai  d'abord  ceux-ci  dans  le 
tableau  suivant,  qui  nous  sera  plus  tard ,  par  lui-même,  d'un  fré- 
quent usage.  Je  l'extrais  pareillement  de  V  Astronomie  de  Schubert, 
tome  II,  pages  i4i-i4^*  West  fondé  sur  les  nombres  adoptés  par 
Laplace  dans  la  Mécanique  céleste.  Je  n'ai  pas  cru  nécessaire  de 


PHYSIQUE.  57 

le  calculer  à  nouveau  pour  introduire  dans  les  données  les  légères 
modifications  qu'ont  pu  suggérer  des  déterminations  plus  récentes, 
parce  qu'elles  n'auraient  rien  changé  aux  conséquences  que  j'en 
veux  déduire. 

Tabceau  g. 


ROMS 

et  désignatlODi 

dn  planètes, 

U  terre 

comprise. 


Mercure  Ç . . 
Vénas  $.... 
|L»terre  3  .. 

Mawçf 

Japitery... 
Satarae^)... 


Dintet 

de 

lean  réroInUons 

sidérales 

exprimées 

en  Joars  moyens 

solaires. 


87, 96915  8oii 

324,7008240 

(16.49.11,194) 

3G5,î5638  35 

(  e.  9.11,634) 

686,9796186 

(18.80.99,047) 

4332,5963076 

(14.18.40,977) 

10753,9698400 

({8.16.84,176) 


AouvcuBirr  siDisAL 
diurne 

exprimé  en  secondes 
sexagésimales 
de  degr^,  cr.. 


1 473a,  4*9^  4^^ 
5767 ,66gio  3985 


3548,192608111 


1886,518849920 


399»  «2779  9589 


120,4^7629263 


MOOTKMBMT  DIOEIIB 

périodlqae, 
ou  de  longitude,  v'> 

exprimé 

en  degrés  et  fractions 

sexagésimales 

de  degré  (*). 


4*  5'32''55653o370 


1.36.  7,806269309 


0.59.  8,32977 44^*^ 


o.3i  .26,65601 6244 


o.  4.59,264966913 
o.  2.  0,594795587 


•     DURÉES 

dti  révointions 

périodiques 

effectuées 

autour  du  point 

équinoxlal 

mobile  T* 


87^,96843891 

(t8'»14»88',lM) 

224,61^548000 
(16.4i.29,47t) 

365.24236360 

(  ft.48.S1.ir7S) 

683,92967180 

(tS.18.48,648) 

4330,61044601 

(14.89.  t,888) 

[0746,73216601 

(17.34.19,087) 


(*)  Ces  moaTomenIs  pérlodlqoes  diornes  se  déduisent  des  sidéraux  en  ajoutant  à  cenx-«l  le  nombre 
constant  0",18716  6314,  qui  etprlme  la  rétrogradaUon  diurne  du  point  équinoxlal,  à  raison  de  60",1  pour 
BBO  année  Julienne  de  ^6^18. 


Voici  maintenant  les  durées  des  révolutions  sidérales  qui  se  dé- 
duisent des  périodes  d'Hipparque ,  par  le  mode  de  calcul  expli- 
qué §  5». 
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Tableau  D. 


DURÉE» 

Excàs 

NOMS 

de  lenrs  rërolntlons 

.  de 

et 
désieroations 
symboliqaes 

des 

sidérales, 

en  Jours  moyens 

solaires, 

conclues  des  périodes 

ces  déterminations 

sur 

les  éYaloatioos 

modernes. 

LB   MÈUK 

traduit  en  subdlrisions 
sexagésimales. 

planètes. 

synodiqnes 

exprimé  anssi 

• 

d'Hipparque. 

en  Jours. 

• 

Mercure  1?  . . . 

87,96983654 

-t-  0,0005785 

J      b    m    s 
■+-  0.  0.  0.49.982 

Vénus  9 

aa4>  70^7764 

+  0,00195  26 

-t-  0.  0.  2.48,704 

Mars  o* 

686,97850  3o 

—  0,00111  56 

—  0.  0.  1.36,392 

Jupiter  Tp 

433^,319-2107 

—  0,2770969 

—  0.  6.39.  1,173 

Saturne  t) 

10758,3222462 

-  0,6475938 

—  o.i5.32.32yio5 

Les  écarts  rapportés  dans  la  dernière  colonne  sont  fort  petits 
pour  les  trois  planètes  les  moins  distantes  du  soleil.  Ils  s'ac- 
croissent pour  Jupiter  et  Saturne  dont  les  révolutions  embrassent 
des  temps  beaucoup  plus  longs.  Il  faut  remarquer  d'ailleuis 
que  pour  ces  deux-ci,  et  pour  Mars,  l'expression  de  la  révolu* 
tîon  sidérale  P  en  fonction  de  la  révolution  synodique  S  ren- 
ferme en  dénominateur  S  —  T,  ce  qui  y  rend  les  erreurs  d'ob- 
servation de  S  proportionnellement  plus  sensibles  que  dans  l'ex- 
pression  relative  aux  planètes  inférieures,  où  ce  dénominateur 
est  S  H- T.  • 

Je  reprends  maintenant  Téquation  (5), 


(5) 


P'  =  P  — 


Z3 


qui  donne  la  révolution  périodique  P'quand  la  sidérale  P  est  con- 
nue, et  je  vais  rappliquer  à  Saturne,  en  attribuant  d'abord  à  P 
sa  valeur  exacte  prise  dans  le  tableau  G ,  puis  la  valeur  déduite 
des  périodes  d'Hipparque  qui  est  consignée  dans  le  tableau  D.  J'ef- 
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fectuerai  ces  deux  opérations  avec  la  valeur  de  9^  qui  avait  lieu 
au  temps  d*Hipparque  et  que  nous  avons  déterminée  au  §  21$  bis. 
Je  rassemble  ici  les  éléments  des  deux  calculs  et  leurs  résultats. 


Révolalion  sidérale  de 

Salurae 

Mouvement  diurne  si- 

.,  .36oo 

deral  — — - 


Mouvement  diarne  de 
précessîon ^^' 

Mouvement  périodique 
diurne  uH-J^' u' 


Terme  sonstralif  de  P. 


P^^' 


Hévolntion  périodique 
conclue P 

Excès  de  réyaluation  tirée 
d'Hipparque 


ÉVALUATIONS     MOOKRNEt. 


10758,96984  00 


130,4576a  9^63 


0,136409600 

130,594038763 
13,17003888 

i     h    m  8 
1 0746,79980  3 13=  10746. 19. 1 1 .43 


I 
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10758,33334  63 


I30IV4880I3 


0,1 364  0950 

120,601289163 
i3,i685o47^ 

j     h    m  s 
10746,1537415  =10746,  3.41.33 

—  o.i5.3o.30 


Les  deux  révolutions  périodiques  ainsi  conclues  ont  donc  entre 
elles  à  peu  près  la  même  différence  que  les  révolutions  sidérales, 
comme  on  devait  s*y  attendre,  étant  calculées  avec  une  valeur  égale 
de  la  précession.  Mais  Pécart  est  beaucoup  plus  grand  lorsque  Ton 
déduit  la  valeur  de  F  du  nombre  assigné  par  Ptolémée  au  mouve- 
ment périodique  diurne  de  Saturne ,  que  nous  avons  vu  être 

cr'=  12 0^,55874  46759  2. 

En  effet,  on  en  tire  directement 

_,      36o®       1 206000" 

••'  ''  ' 


et  en  effectuant  la  division  avec  les  artifices  que  j*ai  indiqués ^ 
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pour  les  opérations  entre  des  grands  nombres ,  on  trouve 

P'  =  1 0749» , g46o4  6936  =  1 0749J .  22»» .  36«» .  1 8» 
tandis  que  la  véritable  valeur  est . . . .  P'  =  1 0746  .19.11     .43 

ce  qui  donne  1* excès  de  l'évaluation  tirée 

de  Ptolémée Hr  3  .  3.  .  24    •  35 

L'écart  est  donc  cinq  fois  plus  grand  que  celui  d'Hipparque  eu 
sens  opposé,  ce  qui  tient  surtout  à  la  valeur  trop  longue  de  l'année 
tropique,  d'où  Ptolémée  déduisait  le  mouvement  diurne  du  soleil 
t'  trop  faible,  comme  nous  l'avons  remarqué  §  3jK. 

Ayant  ainsi  prouvé  la  remarquable  exactitude  des  résultats  qui 
se  concluent  des  périodes  d'Hipparque ,  je  vais  montrer  dans  une 
Note  spéciale  par  quelle  voie  il  a  pu,  je  dirai  même  il  a  dû,  être 
conduit  à  les  découvrir. 
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NOTE 

Sur  les  périodes  numériques  établies  par  Hipparque, 
pour  caractériser  les  durées  moyennes  des  résolutions 
synodiques. 

1.  On  a  TU  que  ces  périodes  comprennent  des  nombres  entiers  de  révo- 
lutions synodiques  tels,  qu'après  leur  accomplissement,  la  planète  et  la 
terre  se  trouvent  toutes  deux  avoir  décrit ,  à  très-peu  de  chose  près ,  des 
nombres  entiers  de  révolutions  complètes  dans  leurs  orbites  propres.  Pto- 
lémée  nous  dit  que  cette  concordance  était  la  condition  qu'Hipparque  s*était 
spécialement  prescrite  en  les  composant;  et  elle  est,  en  effet,  indispensable 
pour  que  les  durées  des  révolutions  synodiques  qu'on  en  ^déduit,  aient  des 
valeurs  réellement  mqyennes,  Ptolémé^  ajoute  même  qu'Hipparque  a  formé 
ses  périodes  avec  les  moindres  nornhres  ({ui  pussent  opérer  Taccord  voulu. 
Mais  il  oe  nous  apprend  pas  comment  elles  ont  été  obtenues.  Je  me  pro- 
pose ici  de  suppléer  à  son  silence ,  et  de  montrer  qu'Hipparquc  ayant  une 
une  fois  reconnu  la  condition  géométrique  à  laquelle  ces  périodes  devaient 
satisfaire,  il  lui  devenait  très-facile  de  les  déduire  des  observations  telles 
qoUI  les  a  données  ,  avec  le  caractère  de  simplicité  numérique  qu'il  leur 
attribue  9  les  nombres  qui  les  composent  lui  étant  directement  fournis  par 
le  principe  même  de  compensation  d'après  lequel  il  les  établissait. 

fi.  Pour  qu'il  ne  nous  manque  rien  de  ce  qui  nous  sera  nécessaire  dans 
cette  recherche  rétrospective  ,  je  remets  ici  sous  les  yeux  du  lecteur  l'en  - 
semble  des  périodes  d'Hîpparque,  extrait  du  tableau  Â  $  53.  Ty  joins  ,  à 
titre  de  documents  auxiliaires,  les  durées  moyennes  des  révolutions  syno- 
diques et  sidérales  établies  p«r  les  observations  modernes ,  que  je  tire  des 
tableaux  C  §  54  et  D  §  36. 
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DuaâEs 

DDRiBS 

PÉRIODBS    D'ÉQUITAIEXCK 

de  lears  réTOlations 

moyennes 

établies  par  Ptolémée, 

sidérales, 

•  de 

d'après  Hlpparqne,    ■ 

DÉSIONATlOlf 

en  Jours  moyens 

leurs  rérolutiOBs 

entre  les  durées  moyennes 

des 

sokiires, 

synodiques. 

des 

«EMAEQUBf. 

planètes. 

tirées 

conclues 

rérolotlons  synodiques  S, 

des  éralnatlons 

de  ces  mêmes 

et  la  durée 

modernes. 

éYaluatlons. 

de  Tannée  tropique  A, 

R'. 

8. 

telle  qu'il  l'admettait. 

" 

Saturne.  . 

10758,9698400 

378,09224109 

578  =  59  A  H-  1,75 

Dans  la  colomie  précé-, 
dente,  les  compléments 

Jupiter. . . 

4332,5963.076 

398,88401  oi3 

65S  =  7iA  — 4,90 

des  multiples  de  A,    en 

Mars 

686,9:96186 

779»9^649oi 

37S  =  79A.-f- 3,2167 

Jours  et  fractions  de  jour, 
sont  tous  indiqués   par 

Vénus .  . . 

924»  7008240 

■ 

583,92148009 

5S=   8A- a,3o 

Ptolémée  comme   étant 
évalués    approximative- 

Mercure. . 

87 ,96925  804 

115,8774790 

• 

i45S  =  46A^-i,o333 

metit.:  syy tarée. 

Nota.  —  ] 

Dans  remploi  des  éyaluatlons  modernes,  on  deTra  se  ranieler  que  la  révolatiOD  sidérale  de     || 

la  terre  esl 

IR=  363^2^638  38. 

1 

S.  Préalablement  à  toute  discussion  ,  je  ferai  remarquer  que  rexpression 
donnée  ici  par  Ptolémée  des  révolutions  synodiques  S ,  en  fonction  de 
Tannée  tropique  A,  est  très -probablement  une  modification  de  forme 
apportée  par  lui  aux  déterminations  primitives  d^Hipparque ,  pour  obtenir 
immédiatement  les  mouvements  moyens  de  longitude  des  planètes ,  comptés 
du  point  equînoxial  mobile  T;  ce  qui  lui  était  nécessaire  pour  en  former 
des  Tables  applicables  à  des  intervalles  de  temps  exprimés  en  années, solai- 
res. La  position  temporaire  du  point  équinoxial  Y  et  sa  mobilité  u^nter^ 
viennent  nullement  dans  les  concordances  qu^Hipparque  voulait  établir. 
Les  conditions  en  sont  relatives  aux  seuls  mouvements  sidéraux.  Aussi, 
quand  Hipparque  compléta  et  étendit  les  périodes  lunî-solaires  des  Chai- 
déens,  il  se  garda  bien  d'y  introduire  comme  élément  Tannée  tropique. 
11  les  rapporta  expressément  au  mouvement  sidéral  du  soleil  ;  et  il  est  très*, 
présumable  qu'il  aura  agi  ici  de  même,  par  le  même  motif.  Ce  sera  donc 
dans  cette  voie  que  nous  devrons  chercher  à  retrouver  sa  marche.  Quand 
nous  aurons  obtenu  ainsi  ses  nombres,  il  sera  facile  d'en  déduire  ceux 
de  Ptolémée.  Car  nous  savons  qu'il   supposait  l'année  tropique  A  égale 

li 
à  365^  {  —  .7^  ou   335J,2466667.  Si  nous  la  comparons  à  l'année  sidérale 

R,  telle  que  nous  la  connaissons  aujourd'hui ,  nous  en  conclurons 


E  =  A  4-  0^0097168. 
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Alors,  en  désignant  par  n  A  un  quelconque  des  multiples  de  A  admis  par 
Ptolémée,  nous  aurons 

n  R  =  n  A -f- n .  oj^0og7 168 , 

ce  qui  nous  permettra  de  remplacer  nA  par  nR  dans  les  expressions  pour 
retrouTer  celles  de  Ptolémëe,  ou  inversement,  si  nous  voulons  revenir  de 
celles-ci  aux  siennes. 

A  ia  vérité ,  Hipparque  n'avait  pas  une  évaluation  tout  à  fait  exacte  de 
Tannée  sidérale  R,  car  il  lui  attribuait  la  valeur  trop  forte  (*) 


De  là  on  tirerait 
et,  par  suite , 


R'  =  3651,25985868 

R.'  =  A  =  G  ,01319191 , 
nR'  =  nA-f-n  .  oj,oi3i9i9i. 


Mais,  par  lo  peu  d^amplitude  des  multiples  de  A  qui  entrent  dans  ses 
périodes ,  Terreur  de  celle  évaluation  n'a  pu  influer  que  pour  une  petite 
fraction  de  jour  sur  la  valeur  absolue  du  terme  correctif  quUl  annexait  à 
s6s  multiples  entiers  de  R'  ou  de  S.  Or  Ptolémée  nous  donnant  ces  périodes 
réduites  en  fonctions  de  Tannée  A ,  telles  qu'il  a  dû  les  conclure  des  résul- 
tats d'Hipparque,  dans  quelque  forme  qu'ails  fussent  énoncés,  ce  sont  ces 
expressions  ainsi  transformées  qu'il  faut  nous  attacher  à  vérifier,  sans 
vouloir  remonter  aux  primitives  que  nous  n'*avons  pins. 

4.  A  cet  effet,  je  vais  commencer  par  me  servir  des  évaluation^  et  des 
méthodes  modernes,  pour  retrouver  les  périodes  que  nous  considérons. 
Cela  nous  guidera  pour  voir  comment  Hipparque  a  pu  les  tirer  des  Obser- 
vations ,  par  les  seules  méthodes  de  calcul  qu^il  possédait.  Gomme  premier 
exemple  d'application ,  je  prends  : 

Saturne  et  la  terre. 

Nous  connaissons  aujourdliui  la  durée  exacte  de  la  révolution  synodiquc 
moyenne  de  Saturne.  En  la  combinant  avec  la  révolution  sidérale  de  la 
terre  par  la  méthode  des  fractions  continues,  que  je  suppose  être  en  la 
possession  du  lecteur,  nous  obtiendrons  directement  toutes  les  périodes 
qu^Bipparque  a  pu  en  déduire  (**).  Voici  la  série  des  opérations  que  je 


(*)  On  la  dédnîtiBBmédiatemeatde  sci  période!  luDÎ^iolairef.  f'b/esinoii  "Bisumiàa  chrono- 
logie astronomique,  page  4o>*  Aceuiémi»  des  Sciences,  tûmeXXlI,  ibid.  La  même  déiloction 
«Tait  été  fort  antéricvrement  obtenue  par  M.  Sedillot,  professeur  d'histoire  an  collège  Saint» 
Logis. 

(**)  Tonte  la  doctrine  des  fractions  continues,  envisagée  an  point  de  vue  de  ses  usages  numé* 
riquet,  est  exposée  et  a  été  démontrée  pour  la  première  fois,  avec  une  lucidité  admirable,  par 
Hnjghcns,  dans  une  dissertation  intitulée  :  Descriptio  automati  platietarii»  foje»  Hootmi 
Opéra  reliqua,  tome  I,  page  1.I7,  in-4*'* 
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poasse  seulement  aussi  loin  qu^il  est  nécessaire  pour  atteindre  la  réduite  à 
laquelle  il  s^est  arrêté. 


n 


Éléments  des  divisions 

Quotients  entiers 

Restes  successifs 


378,oga34  109 


13,83585  759 


365^5638  35o 
I 
5,85i37  098 


12,83585759 
08 
i,i3iii  563 


5,85^37098 


iB 


De  1&  on  tire  : 

I  »^«  réduite      S  =      R  h-  lo*  ,8358^759 , 
2«  38S  =  a9R—    5^,85337098, 

3'e  57S=:69R-f-   iJ,i3iii563. 

La  troisième  est  celle  d^Hipparque.  Il  s^agit  de  découvrir  comment  il  a  pu 
y  être  conduit  ;  et  par  quels  procédés  il  a  pu  la  déduire  des  données  que  lui 
fourniflsaieni  les  obseryatious  faites  de  son  temps  ou  dans  les  temps  an- 
térieurs. 

Ces  données  ne  pouvaient  être  que  des  oppositions  de  Saturne ,  observées 
isolément  à  des  époques  connues,  et  affectées  des  erreurs  que  comportaient 
des  déterminations  prises ^&  la  vue  simple  avec  une  mesure  sans  doute  im- 
parfaite du  temps.  Je  désigne  généralement  ces  époques  par  les  symboles 
E|,E,,E,,E4,  etc.,  sans  rien  prononcer  sur  leur  nombre  total  »  ni  sur 
leurs  intervalles,  ni  sur  les  points  des  deux  orbites  où  les  oppositions  ob- 
servées s^ctaient  opérées. 

Hipparque  avait  une  évaluation  approximative  de  Tannée  sidérale  R.  En 
prenant  deux  oppositions  consécutives  quelconques,  Tintervallé  de  temps 
compris  entre  elles  lui  donnait  une  évaluation  particulière,  et  Ton  pour- 
rait dire  locale,  de  la  révolution  synodiqueS,  durée  qui,  étant  rapportée  à 
Tannée  sidérale,  fournissait  nécessairement  une  égalité  de  cette  forme  ^ 

(i)  S  =  R  -t-  12 ,83585759  -+-<?,-+-  /ut., 

dans  laquelle  je  désigne  par  e^  la  somme  positive  ou  négative  des  erreurs 
provenant  des  observations,  ainsi  que  de  la  valeur  inexacte  attribuée  à  R  ; 
tandis  que  /uij  représente  la  portion  de  S  qui  devait  sVcartcr  de  la  valeur 
moyenne,  en  vertu  des  inégalités  de  mouvement  propres  à  Saturne  et  à 
la  terre,  dans  les  points  de  leurs  orbites  où  les  deux  oppositions  compara 
avaient  eu  lieu. 

Diaprés  celte  définition  de  /Kj  ,  sa  valeur  éventuelle  est  de  Tordre  des 
excentricités  des  deux  orbites;  elle  ne  peut  donc  être  qu^une  petite  frac- 
tion du  terme  constant.  Sans  connaître  la  grandeur,  et  encore  moins  la 
cause  des  inégalités  dont  elle  résulte,  Hipparque  savait  qu'elles  existaient, 
puisqu^il  s^était  précisément  proposé  d''obtenir  une  valeur  de  S  où  elles  se 
trouvassent  compensées.  Ayant  cette  vue,  il  lui  était  déjà  facile  d^atténuer 
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leur  influence  dan&  régalit6[i],  en  la  formant  sur  plusieurs  couples  d^opposi- 
tions  eonsécutives  opérées  en  différents  points  des  deux  orbites,  et  [pre- 
nant la  moyenne  entre  toutes.  Ce  môme  procédé  devait  évidemment  affai- 
blir la  partie  de  e^  qui  provient  des  erreurs  des  observations;  et  ce  nVst  pas 
trop  présumer  d'un  esprit  aussi  exact  que  de  croire  quUl  n'a  pas  dû  Pomettre. 
Quant  à  la  portion  de  e^  qui  provient  de  Tinexacte  appréciation  de  R,  il 
était  impossible  de  Patténuer;  mais  nous  la  connaissons  ^  et  nous  savons 
qu'elle  était  de  Tordre  des  millièmes  de  jour. 

S.  Ceci  reconnu  par  nous,  et  les  précautions  précédentes  étant  supposées 
prises,  le  premier  pas  à  faire  pour  former  une  période  qui  embrassât  des 
nonjïres  entiers  de  révolutions  complètes ,  c'était  de  voir  si  l'excès 

i!i^ ,  835  857  5g -htfj  H- /tj 

ne  serait  pas  an  sous-multiple  exact  deR«  ou  un  sous-multiple  si  près  d'être 
exact,  que  le  reste  de  la  division  fût  négligeable.  Efiectuant  donc  cette 
épreuve.  Hipparque  a  dû  trouver  cohi me  nous  pour  quotient  28,  puisque 
la  très-petite  différence,  qui  existait  entre  les  deux  termes  de  son  opération 
et  les  nôtres^  ne  pouvait  pas  changer  le  quotiejit  d'une  unité  entière.  Alors 
en.  négligeant  provisoirement  le  reste,  sans  même  qu'il  fût  nécessaire  de 
Tévaluer,  Hipparque  a  dû  avoir  pour  résultat  approximatif 

S  =  R-f.^R  =  SR; 

par  conséquent^ 

a8S  =  a9R. 

Ceci  lui  apprenait  donc  que,  pour  obtenir  des  valeurs  de  S  qui  appro- 
chassent davantage  d'être  indépendantes  des  inégalités  locales  inhérentes 
aux  mouvements  vrais,  il  ne  fallait  pas  les  conclure  d'oppositions  immé- 
diatement  consécutives,  mais  combiner  la  l'^avec  la  29®,  la  2^  avec  la  3o*, 
et  ainsi  des  autres,  de  manière  qn'ii  y  eût  toujours  entre  elles  28  révolutions 
synodiqnes,  embrassant  un  intervalle  d^environ  39  armées.  Si  les  observations 
anciennes  et  les  siennes  propres  lui  en  fournissaient  qui  fussent  ainsi 
espacées,  il  pouvait  les  employer  sans  préparation  ;  s'il  en  avait  dont  les  in- 
tervalles comprissent  des  nombre»  de  révolutions  quelque  peu  différents 
de  28,  soit  en  plus,  soit  en  moins,  il  pouvait  les  employer  encore,  en  les 
ramenant  à  ce  nombre  par  l'addition  ou  la  soustraction  de  quelques-unes , 
tirées  de  sa  première  évaluation  approximative  : 

[I]  3  =  R  -+-  iJ,  835  867  59-i-  e,  -h  /x,. 

Alors,  en  formant  avec  chacun  de  ces  couples  le  multiple  28 S,  et  l'égalant 
à  sa  durée  observée  en  jours ,  puis  prenant  la  moyenne  do  tous  ces  résultats, 
Hipparque  dut  nécessairement  en  déduire  une  égalité  de  la  forme  sui- 
vantH  : 

[a]  28  S  =  29  R- 5^,85237098  —  ^,  — /«,, 

dans  laquelle  e^  et  fi^  ont  des  significations  analogues  à  e^  et  /t^  ;.c'est-à- 

T.    V.  5 
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rlire  que  e^  représente  la  somme  des  erreurs,  prorenant  des  obsertations,  qui 
reste  après  leur  compensation  mutuelle  dans  la  moyenne  ainsi  formée; 
tandis  que  /a,  représente  la  portion  du  second  membre  qoi  contient  la  dif- 
férence des  inégalités  locales  propres  aux  oppositions  combinées,  différence 
évidemment  très-petite ,  puisqu'elles  sont  obserrées  dans  des  pointa  déjà 
presque  identiques  des  deux  orbites. 

6.  Toutefois,  il  est  facile  de  voir  qu^on  peut  la  rendre  plus  petite  encore , 
en  combinant  convenablement  les  deux  inégalités  précédentes,  où  les  excé* 
dants  en  jours  des  multiples  de  R  sont  de  signes  opposés. 

En  effet,  si  l'on  divise  le  premier  12^,  835  667  Sq  +^t  +  ^, ,  par  le  second 
5\  85a  370  98+ 0,  +  /ui| ,  on  aura  û  pour  la  partie  entière  du  quotient.  Done, 
si  Ton  double  la  seconde  égalité ,  et  qu'on  ajoute  le  produit  à  la  pre- 
mière, les  nombres  de  jours  respectivement  annexés  aux  multiples  de  R  se 
détruiront  presque  en  totalité  dans  la  somme  ainsi  formée;  de  sorte  que  si 
l'on  négligeait  ce  qui  pourra  en  rester  encore ,  on  aurait 

07  8=  59  R. 

Ceci  montrait  évidemment  que  pour  assembler  les  oppositions  par  cou- 
ples qui  comprissent  des  nombres  entiers  de  révolutions  presque  complètes 
des  deux  orbites,  comme  Hipparque  se  Pétait  proposé,  il  fallait  combiner 
la  i^*' opposition  avec  la  58®,  la  a®  avec  la  Sg®,  et  ainsi  par  ordre,  pois  éva- 
luer leurs  intervalles  en  jours  et  prendre  la  moyenne  des  résultats  ainsi  ob- 
tenus :  ce  qu'il  pouvait  immédiatement  sur  les  oppositions  qui  se  trouvaient 
ainsi  espacées,  et  en  complétant  au  besoin  cet  intervalle  au  moyen  des  éva- 
luations précédentes  de  S,  s'il  s'en  fallait  de  peu  qu'il  ne  fût  rempli  exac- 
tement. Cette  opération  dut  ainsi  conduire  Hipparque  à  une  troisième  iné- 
Q&lité  de  la  forme  suivante  : 

[3]  57S  =  59R-f-  l^  i3i  riSeS-^i-.H-^.,, 

•  * 

dans  laquelle  les  symboles  <;,  et  fA,  ont  des  significations  analogues  à  celles 
que  nous  leur  avons  attribuées  dans  les  égalités  précédentes,  sauf  que  ft^ 
peut  maintenant  être  considéré  comme  tout  à  fait  insensible. 

C'est  là  que  s'est  arrêté  Hipparque.  II  ne  reste  plus  qu'à  voir  jusqu'à  quel 
point  le  reste  numérique  rapporté  par  Ptolémée  s'accorde  avec  celui  que 
fournissent  nos  évaluations  modernes.  D'après  celles-ci,  la  valeur  de 
R  en  A  étant 

R  =  A  -HO'',oo;j7i68; 
il  en  résulte 

59  R  =  59  A  -t-  o^,  573  391 2, 

et  ceci  étant  introduit  dans  le  second  membre  de  l'égalité  précédente ,  elle 
devient 

f3J  57  S  =  5g  A  -^  i^,  704  4068  -H  e,  -h  ;*,. 

Suivant  Ptolémée  le  terme  complémeniaire  de  59  A  est  -h  i»,75.  Donc,  en 
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nëgligeaut  /a,  il  en  résulté 

e,  =  H- Oj,  045  593*2  =  -h  i*>  5"*  33»,  25* 

Telle  serait  donc  I^erreur  dfi  Pintervalle  678  provenant  des  oppositions 
qn^Hipparque  avait  combinées.  Elle  est  inconcevablement  petite;  et  elle  ne 
peut  s'être  ainsi  atténuée  que  dans  la  moyenne  d^un  grand  nombre  de  cou- 
ples pareils  tirés  d''observations  d^époques  différentes. 

7.  La  marche  que  nous  avons  suivie  pour  arriver  à  ces  résaltaia,  n^a 
exigé  aucune  opération  qu'Hipparqne  ne  sût  faire,  et  qui  n^  fût  naturelle 
à  un  observateur  aussi  habile,  ayant  parfaitement  distingué  la  condition 
essentielle  à  remplir  pour  obtenir  des  évaluations  réellement  moyennes  de 
la  révolution  synodique.  Cette  condition  étant  posée,  il  ne  s^agissait  plus 
que  de  former  des  combinaisons  de  S  et  de  R  dans  lesquelles  le  nombrer  de 
jours  annexé  aux  multiples  entiers  de  R  se  trouvât  nul ,  s'il  pouvait  Fètre, 
ou  du  moins  extrêmement  atténué.  Arriver  progressivement  h  ce  but 
par  la  compensation  mutuelle  des  périodes  successives ,  où  ces  annexes 
avaient  des  aens  opposés ,  c^était  un  procédé  qui  se  présentait  de  lui-même; 
et  rendre  chacune  de  ces  déductions  'aussi  exacte  que  possible,  en  prenant 
la  moyenne  de  toutes  les  combinaisons  d'oppositions  qui  pouvaient  la 
fournir,  c'est  un  artifice  habituel  à  tout  observateur  exercé.  Il  est  sans  doute 
fort  digne  de  remarque  que  la  mise  en  pratique  de  ces  idées  si  simples  con-* 
<luit  absolument  à  la  môme  suite  d'opérations  que  prescrit  la  méthode  mo- 
derne des  fractions  continues.  Mais  elles  y  sont  amenées,  à  chaque  pas, 
iadépeadamment  de  toute  spéculation  théorique,  par  la  seule  convenance 
d'améliorer  le  résultat  déjà  obtenu.  C'est  là  ce  qui  la  rend  si  facilement 
^opposable. 

8.  La  même  marche  d'idées  conduit  aussi  directement  aux  périodes  qu'Hlp- 
parque  aêiigne  pour  les  quatre  autres  planètes.  Je  leur  eu  ferai  toutefois 
l'application  individuelle,  afin  de  signaler  certaines  difficultés  particulières 
qu'flipparque  y  a  rencontrées.  Elles  se  manifesteront  d'elles-mêmes  dans 
lo  progrès  des  opérations  numériques  ,  saus  que  j'aie  besoin  de  reproduii^ 
en  détail  les  raisonnements  qui  en  règlent  la  sutïcession,  ces  raisonnement» 
ne  différant  point  de  ceux  que  je  viens  d'exposer. 

Jupiter  et  la  terre. 

Ici,  comme  dans  le  cos  précédent ,  j'applique  d'abord  la  méthode  des 
fractions  continues  aux  évaluations  modernes,  pour  former  directement  \*i^ 
périodes  de  S  et  de  R ,  auxquelles  Hipparque  a  dû  arriver. 


r 

^ém.  des  divis. 
Quotients  entiers 
«6  successifs. 


398,^401  ^i^ 


33,62762  66J 


365,35633350 
I 

28,980  i  1  720 


33,62762  663 
4,64750  943 


28,98011720 


1,09506062 


4,64700943 
6 
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De  là  on  tire  : 

i"  Réduite      S=      R -h 33^ 62762668, 
2«  10 S  =  II  H —  28,98011720, 

3*  1!S=:  I2R-»-.  4, 64750543, 

4<»  76 s  =  83  R  —    1 ,09503062. 

'  Hipparqtie  n^ayait  probablement  pas  à  sa  disposition  des  oppositions  ob- 
servées de  Jupiter  qui  remontassent  à  83  ans  en  arrière  des  siennes ,  et 
qu^il  jugeât  assez  sûres  pour  en  pouvoir  faire  usage.  Car,  sUl  en  avait  eu  de 
telles,  il  aurait  pu  facilement  en  déduire  la  quatrième  égalité  affectée  de 
leurs  erreurs,  laquelle  lui  aiArait  donné  un  reste  moindre  que  les  précé- 
dentes, et  moindre  que  celui  qui  complète  la  période  intermédiaire  à  la- 
quelle il  s^est  arrêté.  Pour  comprendre  comment  il  a  pu  être  conduit,  je 
dirai  presque  obligé,  à  ce  choix  restreint,  remarquons  que  la  2®  et  la  3*  iné- 
galité ont  dû  se  présenter  à  lui  sous  les  formes  suivantes  : 

[a]  ioS=  II  R  — -  28^, 980  H720— tf,  — /*a, 

f33  iiS  =  i2R-+-   6^ 647 60943  H- «,-+-/*,. 

Les  deux  restes  étant  de  signes  opposés  pouvaient  évidemment  s^entre-dé- 
truire  eh  partie  Pun  Pautre,  par  addition,  en  multipliant  la  3«  inégalité 
par  un  nombre  entier  de  fois  convenable.  Pour  trouver  ce  nombre ,  il  n'y 
avait  qu'à  diviser  28^ ,  980  1 1 7  20  H-  e.  H-  /*,  par  4^ , 647  609  43  -*-  ^1  H-  /*•  >  ^ 
qui  donnait  pour  quotient  entier  6 ,  malgré  la  présence  des  petites  erreurs 
que  les  symboles  littéraux  représentent.  Ceci  montrait  qu'en  formant  la 
combinaison  6[3]  +  [2]  on  obtiendrait  76  S  ==  83  R  plus  un  faible  reste,  que 
l'on  conelurait  des  observations ,  supposé  qu'il  en  existât  de  suffisamment 
exactes  qui  fussent  réparties  sur  un  intervalle  de  83  années  x>vl  davaniàge. 
N'en  ayant  pas  apparemment  de  telles  ,  Hipparque  a  pris  pour  multiplica- 
teur le  nombre  entier  inférieur,  le  plus  proche  de  6,  qui  restreignait  l'inter* 
vaïlé,  autant  que  l'exigeaient  cellesdont  il  pouvait  disposer.  Il  a  pria  5  ,  qui 
dotinait  par  addition  65  S  =  71  R,  plus  un  reste  dont  l'évaluation  lui  deve- 
naît  accessible;  il  a  obtenu  ainsi 

[4]  65 S  =  7 1  R  —  5^, 74a 57005  —  c  —  yit, 

où  le  aymbole  e  représente  l'erreur  moyenne  de  toutes  les  oppositions  ac« 
couplées,  et  /a  l'effet  résultant  des  inégalités  locales  des  mouvements  dans 
les  deux  orbites.  Si  l'6n  s'étonne  qu'il  ait  préféré  cette  période  à  la  combi- 
naison [3],  où  le  reste  numérique  était  un  peu  moindre ,  je  dirai  que  c'est 
une  preuve  de  son  habileté.  Car  le  coefRcient  de  S  étant  presque  sextuple 
dans  [4]  de  ce  qu'il  est  dans  [3] ,  les  erreurs  e ,  /^  y  avaient  une  influence 
proportionnellement  moindre  sur  la  valeur  de  la  révolution  synodiqueS, 
qu'on  eu  déduisait. 

Pour  apprécier  l'exactitude  de  cette  combinaison  d'Hipparque,  j'y  néglige 
/u  devenu  insensible;  et,  remplaçant  R  par  sa  valeur  en  A,  nous  aurons 


d^abord 
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71  R=  71  A  H-  0^,6898928 
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et,  par  suite, 

65S  =  71  A  —  5',o5qQ7725— e.  Ptolémée  dit  —  4^90. 

Il  en  résulte  donc 

e=  -+-0^  i5a 67735  =  -^  î*»  31™  5i»,3. 

Cette  erreur  lar  une  période  de  71  ans  paraîtra  encore  bien  petite,  si  Ton 
se  rappelle  commeot  avaient  dû  être  obseryëes  les  anciennes  oppositions 
qn*Hipparque  a  pu  employer. 

Mon  et  la  terre. 

9.  Voici  d'abord  la  série  des  opérations  effectuées  avec  les  éval  nations 
modernes. 


Élém.  des  divis. . 

779»93649o« 

365!a563835 

49^42372  3 1 

i9'^29p32 18 

10,8430795 

8^,4472423 

Qnolients  entiers. 

2 

7 

2 

1 

1 

Kettcs  iueeisi&.. 

49,43372  3i 

19,29033  18 

10,84307  95 

8,4472423 

2,39683  72 

De  là  on  tire  : 

l'e  Réduite.       S=   2  R  + 4g^423723i, 
2«  7  S=  i5  R  —  19,2903218, 

3«  i5S  =  33  R -h  10,8430795, 

4«  a2S=47R—   8,447a433. 

5«  37  S  =79  R  H-   3,3953372. 

Hip  parque  a  trouvé  des  oppositions  de  Mars  assez  anciennes  pour  remon- 
ter josqu^à  la  dernière  de  ces  égalités  qu^il  a  nécessairement  obtenue  sous  la 
forme  suivante  :  ^ 

57  S  =  79  R -+- 3',  395  8372 -+- «, -H /*„ 

e,  représentant  Terreur  moyenne  qui  provient  des  observations  qu'il  a  com> 
binées,  et /i, celle  qui  vient  des  inégalités  locales  des  mouvements,  laquelle 
doit  être  considérée  comme  insensible  à  cause  de  leur  restitution  presque, 
complète.  Ceci  admis ,  Pexpression  de  R  en  A  donne 

79  ï^  =  79  A  -h  o',  767  6272 } 

de  là  il  résulte,  en  négligeant  yu, , 

378=  79.  A -^3^  1634644 -t-e..  Ptoléméedit-h3^2i67v 

D^où  Ton  conclut 

ff,  =  -t-  0^0532356=  -h  \^  16"»  39»,  16. 
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Cette  erreur  résultante  sur  une  période  de  79  années  est  d^une  petitesse 
surprenante  quand  on  songe  à  la  nature  des  procédés  par  lesquels  on  avait 
dû  déterminer  les  anciennes  oppositions  qn^Hipparque  avait  à  combiner. 

10.  J^arrive  maintenant  aux  périodes  relatives  aux  planètes  inférieures. 
On  se  rappelle  qu'elles  ne  sont  pas  conclues  d'oppositions ,  mais  d^élon* 
gâtions  observées  dans  des  conditions  égales  de  sens  et  de  grandeur. 

Vénus  et  la  terre. 


Popëre  d'abord  avec  les  évaluations  modernes. 


ÉIcm.  des  àWi».  . 
Qaotients  entien. 


58.3,92148009 
I 


fieittrs  successifs.  .  2l8,665o9  GSq 


I 

146,59128691 


21 8,^)65  .9659 
I 
72,07380  968 


140,59128691 


72,07380  968 


De  là  en  tire  : 

!«•«  Réduite  S=    R-^- 21^,66509659, 

2«  S  =2 R— 146,  59128691, 

3«  2S=3R-h   72,07380968, 

4e  5S  =  8R-     2,44366755. 

Hipparque  s'est  arrêté  à  la  dernière  de  ces   inégalités,  de  sorte  que  le 
résultat  auquel  il  est  parvenu  peut  s'exprimer  sous  la  forme  suivante  : 

5S  =  8R-2'  443 66755  —  <r,  - /x„ 

où  les  symboles  e^,  yu^  représentent,  comme  ci-dessus,  la  somme  des  er- 
reurs provenant  des  observations  ainsi  que  dos  inégalités  locales  des  mouve- 
ments qui  ne  se  sont  pas  complètement  compensées  ;  /x^  y  est  évidemment 
négligeable.  Ceci  admis,  l'expression  de  R  en  A  douoe 

8R=8A-h  0^0777344; 

d'où  il  résulte,  en  négligeant  /jt,, 

5  S  =  8  À  —  2^,  365933 1 5  —  e, .  Ptolémée  dit  —  2i,3o. 

D'où  Ton  concfut 

e,  =  -H  0^,065933  i5=  Ht  i^  34"  56S62. 

La  petitesse  de  cotte  erreur  est  encore  plus  surprenante  que  dans  les  cas 
précédents,  quand  on  songe  que  les  observations  se  bornaient  à  constater 
les  époques  où  Vénus  revenait  à  des  élongations  de  même  sens  et  d'égales 
grandeurs ,  phénomènes  dont  les  époques  précises  étaient  encore  bien  plus 
difficiles  à  fixer  que  celles  des  oppositions. 
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Mercure  et  la  terre. 

Voici  d^abord  le  calcul  avec  les  éraluations  modernes.  Ici  S  étant  moin- 
dre que  R ,  il  faut  le  prendre  pour  diviseur. 


Élémento  des  diTÎsioos, 

I 

Qnotieiiti  entiers.  .  .  . 
*  Restes  saceet>i£i  .  .  .  . 


365,3 


a503S35|it5,87747go 


17,63394  65 


iOft33Booo 


17,6^39465  io,i338ooo  7,49014 65 '3,64365  35 


7,4901465    3,64365  35  3,3038395  0,4408140 


3,30383  95 


De  là  on  tire  : 


!»•«  Réduite.     R  =     3  S  H-  1 7^623  9465 , 

6R=    19 S— 10,  i33 8000., 

7R=   22  S -4-    7,49014^5, 

i3R=   41  S-    2,6436535, 

33  R=  104  s  H-   2,2028395, 

46  u=  145s—  0,4408140. 


2« 

3« 

5« 
6« 


Hipparque  est  allé  jusqu^à  cette  sixième  égalité ,   quMl  a  obtenue   sous 
la  forme  suivante  : 

145  S  =  46  R -h  o^ ,  440  8 1 40  H- e, -h /ui, , 

les  symboles  e^  /i ,  ayant  la  signification  que  nous  leur  avons  attribuée 
dans  tous  les  cas  précédents,  et  /a,  pouvant  être  considéré  comme  insensi- 
ble. Ceci  admis  ,  Texpression  de  R  en  A  donne 

46R  =  46  Ah-o\4469728;    . 

donc,  en  négligeant  /x,,  on  a 

145  S  r=  46  A  +  o\  887  7868  +  e,.        Ptolémée  dit  -+-  l^  o333333. 

^  là  on  conclut 

e^  =  -h  o^  1455466  =  -h  3l>  29m  35»,  32. 
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CHAPITRE  IV. 

Détermination  de  la  forme  et  de  la  situation  des 
orbites  décrites  par  les  cinq  planètes. 

Section  I.  —   Exposé  dé  la  méthode  générale 
et  des  formules  qui  en  dérivent. 

57.  Goptinuons  de  considérer  la  terre  comnie  un  simple  point 
matériel ,  circulant  autour  du  soleil  dans  le  plan  de  l'écliptique, 
suivant  des  conditions  de  mouvement  et  de  positions  relatives,  qui 
nous  sont  connues  à  chaque  instant.  Si  nous  concevons  un  rayon 
visuel  dirigé  de  ce  point  mobile  au  centre  du  disque  d^une  pla- 
nète ,  à  un  instant  assigné ,  les  observations  fixent  la  direction  de 
ce  rayon  à  partir  du  lieu  où  Ja  terre  se  trouve.  Car  elles  nous  font 
connaître  :  i°  son  inclinaison  sur  le  plan  de  Pécliptique^  ou  la  lati- 
tude apparente  de  Tastre,  que  je  nomme  >;  2^  Tangle  que  sa 
projection  sur  ce  plan  forme  avec  la  droite  menée  de  la  terre  au 
point  équinoxial  actuel  T  9  c'est-à-dire  la  longitude  apparente  de 
Tastre  que  je  nomme  /.  Mais  cela  nous  laisse  complètement  igno- 
rer la  distance  actuelle  r  de  Tastre  à  la  terre,  ainsi  que  la  projec- 
tion de  celte  droite  sur  le  plan  de  l'écliptique,  projection  que  Ton 
appelle  la  distance  accourcie  géoceiitrique  de  la  planète ,  et  que 
je  désignerai  par  p.* 

Pour  employer  sans  confusion  ce  mélange  d'éléments,  dé  ter- 
minés et  indéterminés,  je  les  assemblerai  sous  les  formes  si  claires, 
et  si  commodes  de  la  géométrie  analytique.  Le  mouvement  révolutif 
des  planètes ,  vu  de  la  terre ,  offre  une  analogie  manifeste  avec  la 
rotation  des  taches  que  Ton  observe  sur  la  surface  du  soleil.  Aussi 
la  même  marche  de  raisonnement  et  de  calculs  va-t-elle  nous 
servir  pour  en  constater  les  lois  phénoménales.  Rapportons  les 
points  de  Tespace  à  trois  axes  de  coordonnées  rectangulairesor,/,  2, 
ayant  leur  origine  fixée  au  centre  de  la  terre ,  se  transportant 
avec  ce  centre  sur  tous  les  points  de  l'orbite  qu'il  décrit  annuelle- 
ment autour  du  soleil,  et  se  maintenant  toujours  parallèles  à 
eux-mêmes  durant  ce  transport.  Pour  leur  assurer  cette  condition 
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lie  parallélisme ,  Taxe  des  j;,  compris  dans  Técliptique,  sera  con- 
stamment dirigé  vers  le  point équinoxial  T»  delà  sphère  céleste, 
d*où  Ton  comptait  les  longitudes  à  une  époque  déterminée,  que 
Dous  adopterons  comme  origine  du  temps  ;  et  nous  prendrons 
les X  positif  en  allant  vers  ce  point,  rendu  ainsi  théoriquement 
fixe.  L'axe  des  y  sera  placé  aussi  dans  Técliptique ,  perpendicu- 
lairement aux  Xy  les  y  étant  pris  positifs  vers  le  point  solsticial  S 
de  la  même  époque,  lequel  y  marque  le  commencement  du  signe 
du  Cancer.  Enfin  l'axe  des  z  sera  normal  à  Técliptique,  et  les  z  se- 
ront pris  positifs  en  allant  vers  le  pôle  boréal  à  partir  de  ce  plan. 
Dans  les  applications,  nous  ferons  partir  les  longitudes/,  non 
pas  du  point  équinoxial  actuel  et  mobile  T»,  auquel  l'observation 
immédiate  les  rapporte,  mais  du  point  équinoxial  fixe  To»  sur 
lequel  l'axe  des  àc  reste  constamment  dirigé.  Pour  cela,  nous  calcu- 
lerons, l'arc  de' précession  qui  doit  être  compris  entre  ces  deiix 
points  sur  Fécliptique  mobile  à  raison  de  Tintervalle  de  temps  qui 
les  sépare  ;  puis  nous  ajouterons  cet  arc  aux  longitudes  observées 
si  T  précède  Y»,  et  nous  l'en  retrancherons  s'il  le  suit.  Par  ce 
moyen ,  toutes  les  longitudes  qui  entreront  dans  nos  calculs  par- 
tiront de  l'axe  des  Xy  se  maintenant  toujours  parallèle  à  lui-même  « 
tel  que  nous  l'avons  défini ,  et  je  les  emploierai  désormais  comme 
étant  ainsi  réduites. 

38.  Ces  conventions  étant  admises ,  soient  X ,  Y  les  coordon- 
nées du  soleil ,  L  sa  loogitude,  R  sa  distance  à  la  terre ,  ou  le  rayon 
vecteur  de  l'orbe  terrestre  à  un  instant  assigné.  On  aura  évidem- 
ment 

X  =  R  cos  L,     Y  =  R  sin  L. 

L'époque  de  l'application  étant  assignée,  L  et  R  seront  donnés 
par  les  Tables  du  soleil  ;  de  sorte  que  X  et  Y  s'en  concluront,  ou 
pourront  s'en  conclure. 

Au  même  instant ^  les  coordonnées  apparentes  x,/, z,  delà 
planète  seront 

IX  =r  p  cos/ ,    /  =t  p  sin/,  2  =  p  tang \ 
à  quoi  iKaudra  joindre 

^z=zr  cosX ,     et ,  par  suite ,  z  =  r  sinX  ; 
T.  v.  5* 
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les  lettres  qui  entrent  dans  les  seconds  membres  ayant  les  signifi- 
cations que  je  leur  ai  ci-dessus  attribuées. 

Maintenant,  appelons  a/,  f\  «',  les  coordonnées  héliocentriques 
de  la  planète  rapportées  à  trois  axes  rectilignes  menés  par  le 
centre  du  soleil  parallèlement  aux  précédents  ;  et  employons  aussi 
des  lettres  semblables  munies  d'un  accent  pour  désigner  les  autres 
éléments  tant  linéaires  qu'angulaires  de  sa  position,  vue  de  ce 
centre-.  Nous  aurons ,  par  analogie , 

Ix'  =  p'  cos  /',    y  =  p'  sin  /',       z'  =r  p'  tangX', 
à  quoi  il  faudra  joindre 
p'  =  /.cos  V,     et,  par  suite ,     z'  ==:  /  sin  >'. 

Ces  deux  systèmes  de  coordonnées  seront  liés  entre  eux  par.  leurs 
conditions  d'origines  propres ,  qui  exigeront  que  l'on  ait  toujours, 
à  un  même  instant, 

(o)  ar  — a:'  =  X,     y — ^=Y,     z'  =  z. 

Tous  les  problèmes  qui  ont  pour  objet  les  moiivements  de  la  pla- 
nète autour  du  soleil  dépendent  des  coordonnées  héliocentriques 
af  y  j'y  z'.  Ce  sont  là  par  conséquent  les  véritables  inconnues  qu'il 
faut  savoir  déduire  des  observations  géocentriques  pour  connaître 
les  lois  de  ces  mouvements. 

Supposez  que  l'on  soit  parvenu  ainsi  à  les  découvrir,  et  à  en 
construire  des  Tablés  qui  donnent  les  valeurs  de  ^,  x'y  ^'y  ^^  ^^ 
leurs  équivalents  trigonométriques,  pour  un  instant  quelconque 
assigné  /.  Le  problème  analytique  consistera  alors  à  déduire  de 
ces  valeurs  celles  des  coordonnées  géocentriques  â?,  j^  2,  ainsi  que 
de  leurs  éléments  angulaires  pour  le  même  instant,  soit  afin  de 
confirmer  ou  de  corriger  les  premières  en  les  comparant  à  l'ob- 
servation, soit  afin  de  suppléer  à  celles-ci. 

39.  Dans  ces  deux  cas,  le  passage  d'un  des  systèmes  de  coor- 
donneras à  l'autre  s'opère  au  moyen  des  équations  qui  lient  leurs 
origines.  Pour  réduire  cette  opération  tant  directe  qu'inverse  à 
ses  termes  les  plus  simples ,  remplacez ,  dans  nos  trois  équations 
de  condition',  les. coordonnées  rectangulaires  par  leurs  équivalents 
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an^aires,  respectivement  associés  aux  distances  accourciesp^  p^ 
EHes  deviendront 

pcosl  —  p'cos/' =  RcosL, 

I  .  ■ 

(0)  psin/ — p' ^n/'=:  RsinLy 

p'tangV  =  ptang>. 

Concevons  d'abord  que  Ton  soit  en  possession  de  Tables  calculées 
qui  fassent  connaître  les  angles  l'y  \',  et  la  distance  accourcie  hélio- 
centrique  p%  pour  un  instant  quelconque  aligné  que  je  nomme  f. 
K  et  L  seront  donnés  aussi ,  pour  ce  même  instant,  par  les  Tables 
du  soleil.  Alors,  nos  trois  équations  ne  contiendront  plus  d'incon- 
nues que  /,  >,  p,  qui  pourront  ainsi  s'en  conclure. 

Â  cet  effet  9  je  prends  d'abord  les  deux  qui  ne  contiennent  que  / 
et  p.  Elles  donnent 

pcos/  =  cos/'  +  RcosL,     psin/  =  p'sin/'  +  RsînL; 

en  maltipliant  la  i**  par  sin/,  là  2*^  par  —  cos/,  et  ajoutant, 
p  disparait ,  et  il  reste 

o==p'sin(/'— /)  — Rsin(/  — L). 

Or  /'  —  /  équivaut  à  /'  —  L  —  (/  —  L).  En  effectuant  cette 
transformation,  /  —  L  demeure  Seule  inconnue,  et  en  la  dégageant 

on  obtient 

„      ,,  p'sin(/'-L) 

tang  (  /  —  L)  =  =r^ — ,       ,„ — ^,  • 
®^  ^      R  +  p'cos(/'  — L) 

Quand  on  apra  calculé  l'arc  /  —  L  par  cette  expression  de  sa  tan  - 
gente,  on  en  pourra  conclure/,  puisque  L  est  donné.  Connaissant  ly 
on  déduira  des  deux  équajdons  ci-de$sus  considérées^ 

/sin^r-L) 
f^""    8in{/-.L)  ' 

On  pourrait  aussi  obtenir  directement 

p»  =  p'VH-2p'Rcos(/'  — L)4-R';   . 


d'où 


S       !ïR       ,„      ^,      RH' 
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mais  cette  expression  de  p,  quelquefois  utile ,'  ne  se  prête  pas  au 
calcul  logarithmique. 

Ayant  ainsi  les  deux  coordonnées  géocentriques  /  et  p,  on  ob- 
tiendra la  troisième  1  par  celle  de  nos  équations  de  condition  qui 
Id  renferme ,  et  elle  donnera 

tangX  =  P-lî?Bil: 

P  ■ 

Gomme  les  formules  auxquelles  nous  venons  de  parvenir  sont 
d'un  usage  continuel  pour  calculer  les  lieux  géocentriques  des 
planètes  d'après  les  Tables,  il  ne  sera  pas  inutile  d^en  montrer  la 
signification  géométrique.  C'est  l'objet  de  \sifig»  7. 

Elle  est  construite  dans  le  plan  de  Técliptique.  M  désigne  la 
projection  de  la  planète  sur  ce  plan ,  S  le  soleil,  T  la  terre,  qui  y 
sont  contenus.  T  est  le  point  équinoxial  d*où  Ton  compte  les 
longitudes  tant  géocentriques  qu'héliocentriques.  En  formant  les 
expressions  des^trois  angles  T,  S^  M  en  fonction  de  ces  arcs, 
on  trouve  ce  qui  suit  : 

L'angle  à  la  terre. . .     T  =  Z  —  L,  on  Pappelle  Vélongation, 

L^angle  au  soleil ....     S  =  iSo^'-hL  —  Z',  »  la  commutation, 

L''aug1e  à  la  planète .    M  ==  /'  —  l,  »  la  parallaxe  annuelle. 

C'est  Tangle  sons  lequel  la  planète 
projetée  sur  Pécliptique  voit  le 
rayon  B. 

Maintenant,  concevez  une  perpendiculaire  menée  du  sommet  S 
siir  le  côté  p.  Elle  aura  ces  deux  expressions  équivalentes  :  p'  sin  M 
ou  R  sin  T.  C'est  la  première  égalité  d*où  nous  avons  déduit  /. 

La  proportionnalité  des  côtés  du  triangle  aux  sinus  dés  angles 
qui  leur  sont  opposés,  donne  ensuite 


P  _ 


sin  S 


p'      «nT 

G^est  la  seconde  égalité  de  laquelle  nous  avons  déduit^,  après  que  / 
était  connu. 

La  troisième  formule  qui  donne  la  latitude  géocentrique  X ,  ne 
fait  qu'exprimer  que  la  droite  PM  menée  de  la  planète  perpendi*» 


1 

J 


et  ensuite 
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culairement  à  Téclip tique  est  comipunfi  aux  deux  systèmes  de 
coordonnées  rectangulaires  ^ ,  /,  z;  a/^y^z^ 

Si  Ton  supposait  les  éléments  /,  X  du  lieu  géocentrique  observés, 
eVp  déterminé  par  quelque  procédé  auxiliaire,  ou  en  déduirait  /^ 
et  y  en  les  dégageant  de  nos  deux  premières  équations  de  condi- 
tion par  Une  série  d'opérations  tout  à  fait  pareille.  Mais  on  peut 
les  obtenir  tout  de  suite,  sans  nouveau  calcul,  en  remarquant 
que  y  dans  ces  équations,  les  termes  qui  appartiennent  aux  deux 
sjTstèroes  de  coordonnées  entrent  exactement  de  la  même  ma- 
nière, sauf  que  p  et  p'  y  sont  affectés  de  signes  opposés.  Les  ré- 
sultats de  l'une  ou  l'autre  élimination  ne  peuvent  donc  diffé- 
rer que  par  cette  opposition  de  signes ,  de  sorte  que  Ton  devra 
avoir 

/,/       Tx         — psin(/  — L) 

tang(/'  —  L)  =  - — ^ V; =^,  ; 

fe^  ^       R— .pcos(/— L)  ' 

_  psin(/— L) . 
^  """        sin(/'  — L)  ' 

P'  =  pji  ----  cos(/-.L)4-y 

C'est  ce  que  Ton  peut  effectivement  vérifier.  /'  et  p'  étant  ainsi  con- 
nus, la  troisième  équation  de  condition,  qui  est  de  même  forme 
pour  les  deux  systèmes  de  coordonnées^  donnera 

Il  reste  donc  seulement  à  voir,  comment  on  pourra  se  procurer 
la  valeur  de  p. 

40.  On  l'obtient  en  s'appuyant  sur  u^  fait  dont  nous  aurons 
bientôt  la  preuve  matérielle.  C'est  que  les  orbites  de  toutes  les  pla- 
nètes sont  contenues  dans  des  plans  qui  passent  par  le  centre  du 
soleil ,  lequel  est  aussi  le  centre  de  nos  coordonnées  x',  y,  z'.  Ad- 
mettons pour  le  moment  qu'il  en  soit  ainsi.  Alors  les  valeurs  si- 
multanées de  â/,  x'9  ^'9  propres  à  une  planète ,  devront  toujours 


ou  encore 
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satisfaire  à  une  même  équation  linéaire  ayant  pour  forme 

kx'  -h  B/  -i-  z'  =  6, 

A  et  B  étant  des  constantes  connues  ou  déterminables  en  nombres. 
Pour  leur  donner  une  signification  astronomique,  formons  la  trace 
du  plan  sur  Técliptique ,  trace  que  l'on  appelle  la  ligne  de  ses 
nœuds  ;  et'  nommons  N  la  longitude  de  sa  branche  ascendante , 
par  laquelle  la  planète  passe  quand  elle  traverse  Técliptique  en 
s* élevant  du  sud  au  nord,  ce  qui,  diaprés  nos  conventions  anté- 
rieures, devra  rendre  les  valeurs  de  z'  positives,  de  négatives 
qu^elIes  étaient  avant  ce  passage.  Nommons  encore  +  ITinclinaison 
du  plan  sur  Técliptique,  en  la  comptant  aussi  du  sud  vers  le 
nord.  Cela  exigera  que  Ton  fasse 

A  =  -+-  tang  I  sin  N ,       B  =  —  tang  I  cos  N  ; 

or,  en  éliminant  les  deux  coeHicients  A,  B,  par  ces  expressions, 
réquation  de  notre  plan  deviendra 

(3)  j/tangIsinN  —  y  tang  1  cos N -{- «' r=  o. 

.Et  il  est  aisé  de  vérifier  qu'elle  satisfait  effectivement  à  toutes  les 
conditions  conventionnelles  que  nous  nous  sommes  imposées. 

On  verra  plus  loin  que  les  observations  font  immédiatement 
connaître  les  deux  éléments  I ,  N ,  dont  elles  prouvent  aussi  la 
constance  d*application  à  tous  les  points  de  chaque  orbite.  Sup- 
posons donc  qu'on  les  ait  ainsi  obtenus  :  alors,  quand  on  aura  deux 
des  coordonnées  x\  y' y  z'  d'une  planète^  on  pourra  conclure  la 
troisième  de  cette  équation. 

Remplaçons  ces  coordonnées  par  leurs  expressions  respective- 
ment équivalentes ,x  —  X,/  —  Y,  z,  oùX  représente  E oosL , 
et  T,  R  sin  L.  Il  en  résultera 

(4)  xtangIsinN  — j^tanglcos  N-l-z-hR  tangIsin(L — N)=:o, 

qui  est  la  relation  analogue  entre  les  coordonnées  géocentriques. 

Si  dans  la  première  on  remplace  j/,  ^',  t!  par  leurs  vateuns 
respectives,  p'cos/',  p'sin/',  p'tangV,  p' disparaît  comme  fac- 
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teur  commun }  et,  ajfrés  l'avoir  supprimé,  il  reste 

(3)'  Unglsin(/'  — N)  — tangV  =  o. 

Mais  si  l'on  fait  la  substitution  analogue  dans  la  seconde,  p  n'en 
disparaît  point ,  et  Ton  trouve 

(4)'   p|tanglsin(/—  N)  —  tangX j  —  R  tangisin  (/  —  N)  —  o. 

Cette  dernière  nous  montre  que,  si  l'on  a  déterminé  par  obser- 
vation ,  à  un  certain  instant,  la  latitude  et  la  longitude  géocen- 
triques  /,  \  d'une  planète  relativement  à  laquelle  on  connaît  les 
constantes  I ,  N ,  on  en  conclura,  pour  le  même  instant,  la  valeur 

du  rapport  ~  i  et,  par  suite^  les  coordonnées ,  tant  géocentriques 

qu'héliocen triques ,  x,/,  z,  ar',^',  z\  en  fonction  de  ce  même, 
rapport,  puisqu'il  entre  seul  comme  inconnue  dans  leurs  exprès* 
sions  générales,  quand  / ,  >  et  L  sont  donnés. 

Ce  résultat  est  facile  à  comprendre.  I  et  N  étant  connus,  le  plan 
de  Torbite  qui  passe  par  le  soleil  est  défini  de  position  relative- 
ment à  cet  astre.  Il  l'est  aussi  relativement  à  la  terre  qui  est  liée 
au  soleil  par  le  rayon  R,  dont  les  Tables  font  connaître,  pour 
chaque  instant,  la  direction  et  la  longueur  en  partie  du  demi 
grand  axe  de  l'orbe  terrestre  pris  pour  unité.  D'une  autre  part, 
quand  on  a  observé  à  un  certain  instant  la  latitude  ou  la  longitude 
géocentriques  >. ,  /  d'une  planète ,  ces  deux  anglos  fixent  complè- 
tement la  direction  du  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  point  du 
plan  où  la  planète  se  trouve.  Ses  coordonnées  géocentriques  x , 
/,  z  de  ce  point ,  ainsi  (]ue  sa  distance  r  à  la  terre ,  et  la  projee- 

* 

tion  p  de  celle-ci  sur  réclip  tique ,  sont  donc  alors  détermrnables 
en  fonction  du  rayon  R,  qui  est  le  seul  élément  linéaire  explici- 
tement introduit  dans  le  calcul.  Notre  formule  ne  fait  qu'exprimer 
un  des  résultats  de  cette  détermination  en  nous  faisant  connaître  le 

rapport  ^^  d*où  se  déduisent  tous  les  autres  éléments  linéaires  , 
R 

tant  géocentriques  qu'héliocentriques  »  du  lieu  observé. 

Il  est  également  facile  de  voir  pourquoi  le  rapport  ^    dispa- 

R 
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ratt  de  l*équation  (3)',  qui  par  conséquent  le  laisse  indéterminé* 
Soient  (fig^S)  S  le  soleil,  Nil'  Torbite  d'une  planète,  comprise 
tout  entière  dans  un  plan  dont  la  trace  sur  Técliptique  est  SN, 
le  point  N  étant,  par  exemple,  le  nœud  ascendant  de  Porbite  N  n'. 
Menons  dans  Pécliptique  la  dr0iteST9dirigee.au  point  équinoxial 
de  printemps ,  et  à  partir  de  laquelle  nous  compterons  les  longitu- 
des ,  dans  le  sens  indiqué  par  la  flèche  courbe.  A  un  instant  quel* 
conque  la  planète  étant  en  P,  on  vous  donne  Tangle  PSM,  ou  Y  qui 
est  sa  latitude  héliocentriqiie,  et  Tangle  MS  Ty  ou /'qui  est  sa  lon- 
gitude héliocentrique  aboutissant  au  cercle' de  latitude  PSM,  qui 
la  contient.  L*angle  NST,  ou  N,  étant  supposé  connu,  les  deux 
éléments  observés  V,  /'  détermineront  complètement  la  direction 
du  rayon  vecteur  héliocentrique  PS,  ou  /,  et  celle  de  sa  projection 
sur  récliptique  MS,  ou  p',  mais  nullement  leurs  longueurs  abso- 
lues, puisque  r^  étant  tout  entier  compris  dans  le  plan  de  Torbite, 
ses  coordonnées  angulaires  resteront  les  mêmes,  quelque  longueur 
arbitraire  qu'on  veuille  lui  assigner.  Les  deux  éléments  angulai- 
res X',  /'  ne  peuvent  donc  avoir  entre  eux  d'autre  relation  obli- 
gée que  celle  .qui  est  nécessaire  pour  que  la  droite  X  soit  com- 
prise dans  le  plan  donné;  et  c*e$t  précisément  ce  qu'exprime  l'é- 
quation (3)'. 

Pour  le  reconnaître ,  prolongez  les  trois  droites  SN ,  SP,  SM, 
jusqu'à  ce  qu'elles  aillent  percer  la  surface  de  là  sphère  céleste, 
supposée  décrite^  du  centre  S  ,  avec  un  rayon  d'une  longueur  in- 
définie. Ces  trois  points  d'intersection  tz,  /?,  m,  étant  joints  par 
des  arcs  de  grand  cercle  ,  deviendront,  sur  celte  surface,  les  trois 
sommets  d'un  triangle  sphérique  rectangle  en  m  ,  dans  lequel  on 
connaîtra  le  côté  pm ,  qui  est  X',  le  côté  mn,  qui  est  /'  —  N,  et 
l'angle  pnm^  ou  f ,  qui  est  l'inclinaison  du  plan  de  l'orbite  sur 
récliptique.  Or,  d'après  les  règles  de  la  trigonométrie  sphérique 
(a* cas  de  Legendre),  ces  trois  données  devront  avoir  entre  elles 
la  relation  suivante  : 

» 

tangl.  sin{l^  —  N)  =  tangX'; 

c'est  précisément  notre  équation  (3)'. 

40  Bis,  L'hypoténuse  nm  de  ce  même  triangle  a  une  grande  im- 
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portante  en  i|stronoiiiie ,  parce  qu'elle  mesure  Tan^le  P(5N  que  le 
rayon  vecteur  héliocentrique  de  la  planète  forme»  dans  le  plan 
deTorbite,  avec  la  ligne  des  nœuds;  et  ce  sont  les  variations  pro- 
gressives de  cet  angle  qni  définissent  la  loi  de  circulation  de  la 
planète  dûns  son  vrbite.  Or  on  le  conclut  aisément  des  mêmes 
données.  En  effet,  si  l'on  désigne,  pour  abréger,  le  côté  t —  N 
pari^,  et  que  l'on  nommée^  Thypoténuse  nm ^  on  obtiendra 
celle-ci  par  Tune  ou  l'autre  des  deux  relations 

cos  p'  =  cos  p  cos  y  f 

ou  encore 

rang  p  =  tang  c'  cos  I, 

lesquelles  ont  simultanément  lieu  dans  notre  triangle  npm.  Mais 
la  seconde  est  de  beaucoup  la  mieux  adaptée  aux  applications 
pratiques ,  et  c'est  toujours  celle  qu'on  y  emploie.  Je  vais  dire 
tout  de  suite  pourquoi  on  en  use  ainsi ,  car  je  n'en  trouverai 
jamais  une  occasion  plus  favorable. 

t^our  exprimer  les  lois  des  mouvements  des  planètes  autour  du 
soleil,  et  en  former  des  Tables  numériques,  qui  servent  à  pré- 
dire les  positions  dé  ces  astres  en  fonction  du  temps ,  les  astro- 
nomes procèdent  de  la  même  manière  que  pour  exprimer  les 
mouvements  révolutifs  de  la  lune  autour  de  la  terre.  Considé- 
rant d'abord  les  mouvements  moyens  ,  ils  en  reportent  la  marche 
uniforme  sur  les  cercles  de  la  sphère  céleste  qui  résultent  de 
l'intersection  de  cette  sphère  par  les  plans  des  orbites  véritables. 
Tel  serait  Tare  /itt  de  notre^^.  8.  Pour  assigner  sur  ces  cercles  les 
projections  successives  des  lieux  moyens  et  vrais ,  ils  les  y  répartis- 
sent à  partir  d'une  origine  commune  prise  dans  leur  plan,  et  qui  est 
désignée  par  T',  dans  notre y?^.  8.  Elle  est  conventionnellement 
choisie  par  cette  condition,  que  l'arc  wT',  compté  sur  le  oercle 
de  l'orbite,  dans  un  sens  rétrograde,  à  partir  de  la  projection  n 
du  nœud  ascendant,  soit  constamment  égal  à  l'arc  nX  de  Tédip- 
^ne ,  qui  exprime  la  longitude  héliocentrique  actuelle  N  de  ce 
même  nœud.  C'est  à  partir  de  ce  point  T' que  les  astronomes 
comptent  les  longitudes  ,  tant  vraies  que  moyennes,  rians  l*orbite^ 
Ayant  donc  déduit  des  Tablas,  pour  le  temps  donné  r,  la  longi- 

T.  V,  6 
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tilde  moyenne  ainsi  définie,  ils  y  ajoutent  toutes  les  inégalités  lo- 
cales qui  l'affeclent,  ce  qui  leur  donne  le  lieu  vrai  p  de  la  planète 
projetée  sur  son  cercle  céleste,  par  conséquent  Tare  total  T'^p, 
qu'ils  appellent  la  longitude  vraie,  dans  l*orbite,  et  que  je  nom- 
merai /(•).  Delà,  retranchant  Tare  T'n^  qui  est  la' longitude 
actuelle  N  du  nœud  comptée  de  même  ,  ils  obtiennent  l'arc  np  ou 
/,  qu'ils  appellent  Vflrg'w/w^wf  de  latitude^  parce  qu'en  effet  qua^nd 
il  est  connu,  ainsi  que  l'inclinaison  I  du  plan  de  l'orbite  sur  l'é- 
cliptique  ,  on  en  conclut  immédiatement  la  latitude  héliocenlrique 
mp  ou  V  de  la  planète,  au  moyen  de  la  formule 

sin)/  =  sini  sinp'. 

Ce  même  arc  v'  étant  projeté  sur  Técliptique  donnera  l'arc  nm  , 
c'est-à-dire  v  ou  /'  —  N ,  par  l'équation  en  tangentes 

[i]  tangc=-tangp' cosi; 

alors  p  ou  /'  —  N  étant  connu ,  on  y  ajoute  N ,  et  l'on  a 

/'  =  p-hN: 

/'  est  la  longitude  de  la  planète  dans  l'écliptique, comptée  du  point 
éqiiinoxial  T  •  Avec  ces  éléments  les  Tables  font  connaître  le  rayon 
vecteur  absolu  /  et  la  distance  accourcie  p',  qui  y  correspondent , 
ce  qui  complète  les  coordonnées  héliocen triques  delà  planète  pour 
le  temps  donné  /;  d'où  Ton  déduit  ses  coordonnées  géocentriques 
à  la  même  époque  par  les  formules  du  §  39. 

Si  c'étaient  les  coordonnées  géocentriques  qui  fassent  données , 
on  en  déduirait  d'abord  les  héliocentriques,  V,  /',  X,  par  .les 
formules  inverses  du  même  §  39.  De  la  longitude  l'  comptée  sur 
l'écliptique  on  retrancherait  la  longitude  N  du  nœud ,  ce  qui  don- 
nerait /' — N  ou  P ,  d'où  l'on  tirerait  /  par  l'équation  en  tangentes. 
Ayant  v'^  on  y  ajouterait  N,  et  l'on  obtiendrait 

/(O  serait  la  longitude  de  la  planète,  comptée  dans  Vorbite,k^TÛt 
de  l'origine  conventionnelle  T'. 


PHYSIQUE.  83 

Ici  9  le  passage  de  /  à  c,  ou  de  p  à  v\  s*opère  au  moyeu  de  l'é- 
quation [i],  mais  non  pas  en  lui  appliquant  le  calcul  numérique 
direct.  Les  inclinaisons  I  des  orbites  planétaires  sur  le  plan  de 
l'écliptique  étant  généralement  peu  considérables,  la  différence 
c' — t'y  que  Ton  appelle  la  réduction  à  l'écliptique,  est  toujours 
fort  petite,  de  sorte  que,  pour  les  évaluer,  on  peut  employer 
avec  avantage  les  séries  de  Lagrange,  qui  donnent 

p  =  p'  —  R"  tang'l  I  sin  a  p'  —  I R''  tang<  j  I  sin  4  (/ 
—  \  R"  tang''  -7 1  sin  6  r'.  .  . ,  etc. , 

i;'  =  p  H-  R"  tang^  {  I  sin  2  o  -f-  {  R"  tang<  \  I  sin  4  ^ 
4-  Y  R"  tang*  ^  I  sin  6  f .  * . , etc., 

dans  lesquelles  le  facteur  R"  représente  le  rayon  du  cercle  plié  en 
arc ,  et  réduit  en  secondes  de  l'espèce  de  subdivision  que  Ton 
veut  en) ployer.  Si  Ton  adopte,  par  exemple,  ]a  sexagésimale,  il  suf- 
fira de  prendre 

log  R"  ==  5,3i4425i      ou     log  (p)  =  6,6855749- 

40  ter.  Au  temps  de  Kepler  ces  développements  n'étaient  pas 
connus,  et  les  logarithmes,  qui  en  rendent  l'application  si  facile, 
n'étaieat  pas  inventés.  C'est  pourquoi ,  au  chap.  XV,  page  83 , 
ayant  besoin  d'évaluer  la  réduction  à  l'écliptique  p' — v^  filetant 
donné,  il  calcule  directement  o'  pur  la  formule  exacte 


,,  _  tang  p 
cos  I 


tang/= ^j 


qu'il  reconnaît  devoir  à  Landsberg.  De  là  il  déduit  la  latitude  bé^ 
liocentrique  locale  V  par  la  formule  directe 

sin  V  =  sin  I  sin  v\ 

se  permettant  souvent  d'y  remplacer  f»' par  <',  pour  abréger  ïe 
calcul,  ce  que  la  petitesse  de  I  dans  l'orbite  de  Mars  lui  permet  de 
faire  sans  erreur  notable ,  puisque  là  formule  exacte  en  o  serait 

♦ 

tangX'  ==  tang  I  t^ng  v. 

6.. 
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Ayant  V,  il  en  conclut 

/=  ~^,=  P'  i  14-  2  sin=  j  V-+-  4sin*  I V  !  : 
cosX  «  ' 

ce  qu'il  obtient  par  un  procédé  analogue  au  développement  du 
second  membre  en  ajoutant  à  p'  son  produit  par  sec  V  —  i,  qui 
lui  était  immédiatement  donné  par  les  Tables  de  sécantes  naturelles 

qu'on  avait  alors. 

Au  reste ,  dans  la  plupart  de  ses  déterminations  relatives  à 
Mars,  la  réduction  à  Fécliptique  v'  —  p  tombait  dans  les  limites 
d'incertitude  des  observations  qu'il  employait.  Car  en  faisant 
comme  lui  Tinclinaison  I  égale  à  i°  5o',  nos  deux  séries  donnent 
pour  cette  planète 

p'  ==;  p  H-  52",  8o52  sin  2  p  4-  o'\  00676  sin  4  c  •  •  •  >  ^tc. 
ç  :=2p'  —  52",  8o52  sin  2  /  —  o" ,  00676  sin  4 1''  • . . ,  etc. , 

de  sorte  que  les  plus  grandes  valeurs  de  p'  —  p  ne  peuvent  pas  s'é- 
lever à  53''.  C'est  ce  qu'il  sentait  fort  bien  lui-même.  Car  dans  un 
calcul  d'opposition  où  elle  se  trouve  avoir  cette  grandeur  totale , 
au  chàp.  XV,  page  86,  il  s'excuse  d'en  tenir  compte,  en  disant 
qu'une  telle  réduction  est  rîdicula  sane  hoc  loco ,  cum  obsèrvatio 
ipsa  aliquot  scrapulorum  incertitudinem  habeat.  Toutefois  il  faut 
le  louer  d'avoir  montré  par  cet  excès  de  recbercbe  qu'il  connaissait 
toutes  les  exigences  du  problème  astronomique,  et  qu'il  savait 
s'y  astreindre  au  besoin. 

40  quater.  Nous  avons  vu  qu'il  s'était  proposé  d'établir  toutes 
les  lois  des  mouvements  planétaires  d'après  les  faits  seuls ,  sans  y 
introduire  aucune  hypothèse.  Il  ne  voulut  pas  même  admettre  à 
priori  que  les  orbites  fussent  plàne$.  Encore  moins  aurait-il  voulu 
assigner  hypothétiquement  les  vitesses  de  circulation ,  dans  les 
portions  diverses  d'une  même  orbite.  La  méthode  suivante  offre 
un  moyen  rigoureux  et  direct  de  les  déterminer. 

Considérons  deux  rayons  vecteurs  héliocentriques  r',  /, ,  cor- 
respondants à  deux  positions  distinctes  de  la  planète  ;  et  soit  V 
l'angle  oblique  compris  entre  eux,  dans  le  plan  de  l'orbite  même. 
Les  cercles  de  latitude  menés  par  ces  deux  rayons  se  couperont 
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au  pôle  boréal  de  l'écliptique ,  en  comprenanL  Pangle  dièdre 
/^  —  Z';  et  Tare  oblique  V,  opposé  à  cet  angle,  sera  le  troisième  côté 
d*un  triangle  sphérique ,  dont  les  deux  côtés  latéraux  seront  re9« 
pectivement  go°  — 1^  ,.',90**  —  /.  On  aura  donc ,  par  le  troisième 
cas  de  Legendre, 

cos  V  =  cos  V cos \\  cos  (  /',  —  /')  -i-  sin  V  sin  V, . 

Alors,  l'angle  Y  étant  connu,  ainsi  que  les  deux  rayons  vecteurs 
/,  r,  qui  le  comprennent ,  on  pourra  tracer  ces  rayons  sur  un 
plan,  dans  les  conditions  relatives  de  position  et  de  longueur 
où  ils  se  trouvent  dans  Forbite  même.  Une  construction  pareille 
appliquée  à  tous  les  couples  d'observations  qui  se  suivent  à  des 
temps  connus,  montrera  donc  la  forme  réelle  de  Torbite,  et 
mettra  en  évidenc,e,  sans  aucune  hypothèse,  les  lois  du  mouve- 
ment angulaire  suivant  lesquelles  la  planète  le  décrit.  Tout  cela 
exige  uniquement  que  Ton  sache  déterminer  les  valeurs  de  l'in- 
conntiep,  pour  chacune  des  positions  différentes  où  la  planète 
s'est  successivement  transportée. 

40  quinquies,  La  valeur  de  p  peut  être  trouvée  directement  à 
Taide  d*un  artifice  admirablement  imaginé  par  Kepler,  et  qui  a 
été  le  principe  de  toutes  ses  découvertes  sur  la  nature  des  orbites 
planétaires.  Il  consiste  à  combiner  ensemble  deux  observations  de 
la  planète ,  qui  soient  séparées  par  un  intervalle  de  temps  égal  à 
une  ou  plusieurs  de  ses  révolutions  sidérales  complètes.  En  effet, 
après  chaque  révolution  pareille,  la  planète  se  trouve  revenue 
exactement  au  même  point  de  son  orbite  et  de  Tespace  absolu. 
Elle  est  donc  alors,  pour  l'observateur,  comme  un  objet  qui  se- 
rait demeuré  fixe ,  et  qu'il  aurait  vu  successivement  de  deux  sta- 
tions différentes.  La  corde  de  l'orbe  terrestre  qui  joint  les  deux 
points  d'où  les  observations  ont  été  faites ,  est  la  distance  de  ces 
stations ,  laquelle  devient  ainsi  la  base  d'un  triangle  rectilign& 
ayant  son  sommet  à  la  planète.  Les  côtés  latéraux  de  ce  triangle 
sont  fixés  de  position  par  les  longitudes  et  latitudes  géocentri- 
ques  observées  aux  deux  stations ,  et  les  longueurs  de  ces  mêmes 
<^tés  peuvent  être  calculées  d'après  ces  données  en  fonction  de  la 
base  rectiligne,  laquelle  peut  être  évaluée,  en  parties  des  rayons 
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dé  Torbe  terresti'e  aboutissant  aux  deux  stations.  La  position  de 
la  planète,  qui  se  trouve  au  sommet  du  triangle,  est  donc  ainsi 
complètement  déterminée  et  assignable. 

La  solution  analytique  de  ce  problème  découle  immédiatement, 
et  sans  aucun  effort,  des  formules  que  nous  venons  d^établir.  Pour 
l'en  déduire,  je  marque  d*un  indice  inférieur  les  éléments  géo- 
centriques  qui  appartiennent  à  ta  deuxième  station.  Puisque  les 
coordonnées  héliocentriques  x'  y  y  y  z'  sont  les  mêmes  dans  les 
deux  observations  considérées ,  cette  condition  d'égalité ,  intro  - 
duite  dans  les  équations  (  i  ),  relatives  à  Tune  et  à  Tautre ,  donnera 
évidemment 

p,  cos  A  —  Ri  cos  Li  =  p  cos  /  —  R  cos  L , 
p,  sin /,  —  R  sin  L,  ^=  p  sin  /  —  RcosL,, 
p,  tang>i  ==  p  tang  X. 

Or,  en  désignant  la  première  par  (a),  la  deuxième  par  (^),  si  Ton 
forme  les  combinaisons  [a]  sin  U  —  (Z>)  cos  /, ,  et  {a)  sin  / —  '\b)  cos  /, 
les  deux  inconnues  p,  pi  se  trouveront  dégagées  :  ce  qui  donnera 
séparément 

.  I  p  sin  (/,  — /)  =  R,  sin  (  L,  —  /,)  —  R  sin  (L  —  A  ), 
|p, sin(/,  —  /)  =  R,  sin  (L,  — /)  —  Rsin(L  —  /); 

p  et  pi  seront  calculables  par  ces  déduites  ,  où  elles  sont  seules 
inconnues;  après  quoi  les  coordonnées  héliocentriques,  tant  li- 
néaires qu'angulaires,  qui  ne  renferment  d*inconnu  que  p ,  pour- 
ront être  évaluées  en  parties  de  R  et  R|,  par  conséquent  du  demi 
grand  axe  A  de  l'orbe  terrestre,  qui  est  leur  uni  té  commune. 

Quoique  la  fornialion  des  équations  [3] ,  qui  résolvent  le  pro- 
blème trigonom étriqué ,  soit  incontestable,  je  ne  crois  pas  inutile 
d'en  montrer  la  signification  par  une  construction  géométrique 
fort  simple.  C'est  Pobjet  de  \^fig*  9.  Elle  est  tracée  dans  le  plan 
de  l'écliptique.  S  est  le  soleil  ;  T,  T| ,  sont  les  deux  points  où  la 
teri^e  s*est  trouvée  dans  son  orbite  annuelle,  quand  on  a  observé  la 
planète,  dont  la  projection  sur  le  plan  de  l'écliptique  totnbait  en 
M.  Ainsi  les  droites  TM,  Tj  M ,  sont  les  Jeux  distances  accourcies 
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p,  Pi  de  la  planète  à  la  ferre,  et  TS,  T|S|  sont  les  deux  rayons  vec- 
teurs terrestres,  R,  Ri.  Enfin  les  droites  parallèles  TTo>  T, T« 
désignent  l'axe  mobile  des  x  qui  se  transporte  avec  la  terre ,  en 
se  maintenant  toujours  parallèlement  à  lui-même,  puisqu'il  reste 
constamment  dirigé  vers  le  point  équinoxial  T«»  situé  à  l'infini, 
sur  la  sphère  céleste,  dans  le  prolongement  de  l'écliptique.  Les 
JoDgitudes  se  comptent  à  partir  de  cet  axe ,  dans  le  sens  marqué 
par  la  flèche  courbe  tracée  sur  la  figure.  Ceci  reconnu ,  veut-on 
interpréter  une  des  deux  équations  [3],  par  exemple  la  deuxième, 
qui  fait  connaître  pi  ;  du  point  T|  menez  T|  Mt  parallèle  à  TM  , 
ou  p ,  et  T|  n,  qui  lui  soit  perpendiculaire  ;  menez  aussi  du  point 
S  la  droite  SQ,  perpendiculaire  à  T,  M, ,  et  qui  coupera  sa  pa- 
rallèle TM,  ou  p,  en  un  point  n.  Considérez  alors  les  trois  triangles 
recUngles  T,  M  n, ,  T,  S  Q ,  T  S  n  :  les  angles  aigus  en  M,  T„  T, 
y  seront  respectivement  /,  —  /,  L,  —  /,  L  —  /.  Alors  T,  II, ,  ou 
p,  sin  (/,  —  /),  sera  égal  à  SQ  ,  qui  est  R,  sin  (  L,  —  /) ,  moins 
Sn,  qui  est  R  sin  (L  —  /).  CVst  précisément  ce  qu'exprime, la 
deuxième  des  équations  [3].  La  première,  qui  donne  pi ,  se  prèle  à 
une  interprétation  analogue,  en  dirigeant  les  perpendiculaires  sur 
p^et  non  sur  p. 

Section  II.  —  application  de  la  méthode  précédente  à 
la  déterminution  des  nœuds  et  des  inclinaisons  des. 
orbites  planétaires  par  les  observations ,  en  supposant 
que  ces  orbàes  soient  contenues  dans  des  plans  fixes 
passant  par  le  centre  du  soleil. 

41.  Ce  qui  se  présente  d'abord  de  plus  simple,  c'est  de  regar- 
der les  orbes  des  planètes  comme  des  courbes  planes  dont  le  plan 
passe  par  le  centre  du  soleil.  Voyons  comment  cette  supposition 
s'accorde  avec  les  observations. 

Si  les  planètes  se  meuvent  dans  des  orbites  planes,  et  si  le  plan 
de  ces  orbites  passe  par  le  centre  du  soleil,  les  points  où  chaque 
planète  rencontre  Técliptique  doivent  être  opposés  sur  une  même 
ligne  droite,  menée  par  le  centre  du  soleil,  et  mobile  sur  Téclipi 
'ique  avec  lui.  Ces  points  déterminent  donc  la  trace  du  plan  de 
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rbrbite  sur  Fécliptique,  trace  que  l'on  appeik,  en  astronomie^ 
la  ligne  des  nœuds. 

Un  observateur  qui  serait  placé  dans  le  soleil,  pourrait  aisé- 
ment vérifier  si  cette  condition  est  remplie.  Il  déterminerait  par 
la  série  des  observations  les  instants  où  la  latitude  de  la  planète 
est  nuHc,  et  il  verrait  si,  à  ces  mêmes  instants,  ses  longitudes  hé- 
liocentriques  sont  égales  ou  différent  d'une  demi-circonférence. 
Pour  nous,  qui  sommes  placés  sur  la  terre,  nous  pouvons  bien 
également  déterminer  par  des  observations  géocen triques  l'instant 
où  1-a  planète  passe  par  ses  nœuds  ;  mais ,  n'étant  pas  au  ceiHre 
des  mouvements  planétaires,  ces  nœuds  ne  peuvent  pas  nous  pa- 
raître opposés  sur  la  sphère  céleste  ;  et  la  droite  qui  les  joint,  étant 
emportée  sur  l'écliptique  par  le  soleil,  doit  se  présenter  succes- 
sivement à  nous  sous  divers  degrés  d'obliquité,  qui  rendent  cette 
opposition  méconnaissable. 

Cependant ,  parmi  toutes  les  situations  que  peut  prendre  le 
plan  de  l'orbite  par  rapport  à  nous,  il  en  est  deux^  à  la  vérité 
fort  rares,  où  la  difficulté. peut  être  éludée  :  ce  sont  celles  où  la 
planète  se  trouverait  sans  latitude ,  et  en  même  temps  en  oppo- 
sition ou  en  conjonction  avec  le  soleil.  Car  alors  nous  la  verrions, 
de  la  terre^  sur  la  même  droite  que  si  nous  étions  au  centre  du 
soleil.  Plusieurs  observations  de  ce  genre  montreraient  si  le  nœud 
de  la  planète  répond  toujours  à  la  même  longitude  vue  du  soleil. 
S'il  n'est  pas  en  notre  pouvoir  de  multiplier  à  volonté  ces  con- 
cordances spécialement  favorables,  il  n'est  peut-^être  pas  indispen- 
sable à  notre  but  qu'elles  se  trouvent  rigoureusement  accomplies; 
et  il  est  au  contraire  à  présumer  qu'ici,  comme  dans  toute  autre 
détermination  astronomique,  tes  circonstances  voisines  de  celles- 
là  pourront  y  être  ramenées  par  quelque  artifice  de  réduction 
approximative.  Telle  est  donc  la  marche  logique  qu'il  nous  fau- 
dra suivre  pour  constater  ce  premier  caractère  des  orbites  planes. 

I.   —  Détermination  des  nœuds  par  les  observations, 

49.  Ce  fut  là  aussi  le  premier  problème  que  se  proposa  Kepler^ 
lorsque,  muni  des  observations  de  Tycho,  il  entreprit  de  décou- 
wSx  le$  véritables  lois  physiques  des  mouvements  planétaires,  d« 
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les  établir  par  des  démonstrations  rigoureuses,  et  d^en  construire 
des  Tables  fondées  sur  les  réalités  naturelles,  non  plus  sur  des  fic- 
tions géométriques  arbitrairement  imaginées  :  œuvre  immense, 
que  seul,  parmi  tous  les  astronomes  qui  l'avaient  précédé,  il  euK 
la  hardiesse  de  concevoir  et  la  force  d'accomplir. 

Dans  cette  voie  expérimentale  tout  était  à  faire.  Les  particula- 
rités les  plus  simples  d*un  mouvement  circulatoire  opéré  autour 
da  soleil  dans  une  orbite  plane ,  celles  que  nous  admettons  au* 
jourd'hui  sans  difficulté,  presque  sans  réflexion,  devaient  alors 
être  recherchées,  et  établies  par  les  observations  comme  autatit  de 
faits.  En  procédant  ainsi,  Kepler  eut  d'abord  à  traiter  la  question 
suivante  (*)  : 

Lorsqu'une  planète  est  amenée  par  son  mouvement  propre  à 
traverser  le  plan  de  Técliptique^  sa  latitude  héliocen trique  et  sa 
latitude  géocentrique  deviennent  nulles  toutes  deux  à  la  fois.  On 
peut  donc  déterminer  les  instants  de  ces  passages  par  l'obserVa* 
tion,  soit  en  y  saisissant  la  planète,  soit  en  interpolant  ses  latitudes 
géocentriques  observées  un  peu  avant  et  un  peu  après.  Ceci  étant 
efTectué,  si  l'orbite  est  fixe  dans  V espace^  ou  si  elle  ne  se  déplace 
que  très-lentement,  comme  la  permanence  des  mouvements  rela- 
tifs semble  l'indiquer,  chaque  fois  que  la  planète  reviendra  à  un 
même  nœud^  soit  ascendant,  soit  descendant,  elle  s'y  retrouvera 
à  une  mém«  distance  du  soleil,  sur  un  rayon  vecteur  héliocen- 
triqne  dont  la  longueur  et  la  direction  stellaire  n'auront  pas 
changé.  Alors  ses  retours  consécutifs  à  chaque  nœud  devront 
comprendre  entre  eux  lin  intervalle  de  temps  égal  à  une  de  ses 
révolutions  sidérales;  et,  réciproquement,  cet  intei'valle  ne  peut 
être  tel,  que  si  les  nœuds  sont  restés  sensiblement  fixes,  en  direc- 
tion et  en  distance  héliocentrique ,  entre  les  époques  des  retours 
que  Ton  a  comparés.  Kepler  trouva  dans  les  observations  de 
Tycho  les  moyens  de  prouver  la  réalité  de  ce  fait  pour  chacun 
des  deux  nœuds  de  Mars,  qui  était  alors  le  sujet  spécial  de  ses  re- 
cherches. S'il  avait  eu  à  sa  disposition  des  observations  plus  pré- 
cises et  plus  nombreuses,  la  même  méthode  aurait  pu  lui  donner, 

I       ■■  i  !■  Il  I  ....         I       I  irt .PB m. 

(*)  De  tuotibus  stcUœ  Mariis ,  cbap.  \ïl  y  page  721. 
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à  la  foisy  la  loiagueur  et  la  direction  absolue  du  rayon  vecteur  mené 
à  chaque  nœud,  du  centre  du  soleil,  ce  qui  lui  aurait  épargné 
beaucoup,  d*essais  et  d'incertitudes  pénibles'.  P^ous  effectuerons 
plus  tard  cette  application  pour  Mercure  :  mais  elle  eût  été  im  - 
possible  alors. 

43.  Cette  fixité  de  position  et  de  distance  des  nœuds  autour  du 
soleil  réalisait  évidemment  les  deux  premières  particularités 
que  doit  présenter  une  orbite  sensiblement  immobile.  Il  fallait 
maintenant  savoir  si  les  rayons  vecteurs  héliocentriques,  menés  à 
ces  deux  nœuds,  sont  situés  dans  Técliptique  sur  une  même  ligne 
droite ,  de  manière  à  y  constituer  la  trace  d'un  plan  passant  par  le 
centre  du  soleil.  Ceci  est  Tobjet  d'une  démonstration  plus  sub- 
tile ,  que  Kepler  établit  de  la  manière  suivante  (*). 

II  prend  une  opposition  de  Mars  qui  s^est  opérée  à  une  époque 
connue  T« ,  dans  la  longitude  géocentrique  L« ,  laquelle  était  par 
conséquent  aussi  la  longitude  héliocentrique  de  Mars  à  la  même 
époque.  Il  la  choisit  encore  telle,  que  la  planète,  ayant  alors  une 
très-petite  latitude  géocentrique,  perce  Técliptique ,  dans  son  nœud 
ascendant,  à  une  époque  T|,  peu  éloignée  deXo.  Il  déterminé  T| 
en  interpolant  les  latitudes  géocen triques  observées  peu  avant  et 
peu  après  ce  passage ,  pour  en  conclure  l'instant  où  elles  devien- 
nent nulles.  Prenant  alors  la  durée  de  la  révolution  périodique  de 
Mars  qui  lui  est  connue,  il  calcule  par  proportionnalité  l'angle  m, 
que  le  rayon  vecteur  héliocentrique  de  cette  planète ,  projeté  sur 
l'écliptique,  doit  décrire  autour  du  soleil,  dans  le  court  intervalle 
de  temps  T,  —  To  ;  et  l'ajoutant  à  la  longitude  héliocentrique  Lo  > 
observée  dans  l'opposition  même,  il  obtient  la  longitude,  pareille- 
ment héliocentrique,  Lo  +  m  du  nœud  considéré.  Le  seul  défaut  de 
cette  méthode,  défaut  que  Kepler  lui-même  indique,  consiste  en 
ce  que  l'arc  de  réduction  m  devrait  être  évalué  d'après  le  mouve- 
ment vrai  et  local  de  la  planète  en  longitude ,  et  non  pas  d'après 
son  mouvement  moyen.  C'est  ainsi  que  nous  ferions  aujourd'hui, 
possédant  des  Tables  fort  exactes  des  mouvements  de  Mars.  Mais 
la  différence  est  presque  insensible  quand  l'intervalle  T,  —  T, 

•^ ■  -      ■  I  ,1  — 

(*)  De  moiihus  stelïne  Uartis ,  chap.  LXI,  page  3o2. 
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ne  cortipread  que  i  ou  2  jours.  Et  d'ailleurs  Kepler  n'aurait  pas 
pu  opérer  autrement  sans  tomber  dans  un  cercle  vicieux ,  puis? 
(ju^il  lui  était  nécessaire  de  s*appuyer  uniquement  sur  les  observa- 
tions, et  non  pas  sur  des  Tables  qui  étaient  con^struites  d*après  de 
faux  systèmes  de  mouvements. 

Ayant  ainsi  déterminé  la  direction  héliocentrique  du  nœud  as- 
ceudant  de  Mars  à  une  époque  connue ,  il  cherche  par  la  même 
méthode  celle  du  noeud  descendant ,  qu'il  déduit  d'une  autre  op- 
position,  antérieurement  observée  à  une  petite  distance-  de  ce 
nœud.  La  longitude  héliocentrique  obtenue  par  ce  second  Ccilcul  ^ 
étant  ramenée  à  la  même  origine  équinoxiale  que  celle  du  nœud 
ascendant,  se  trouve  en  être  le  supplément  à  quelques  minutes  près 
qui  peuvent  être  facilement  imputées  aux  incertitudes  des  obser* 
valions.  De  là  Kepler  conclut  que  les  deux  nœuds  de  Mars  sont 
opposés  Tun  à  l'autre  sur  une  même  droite  passant  par  le  centre 
du  soleil  :  ce  qui  est  le  premier  caractère  géométrique  et  physique 
de  l'orbite  qu'il  décrit.  La  même  méthode  appliquée  aux  observa- 
tions des  autres  planètes,  a  fait  depuis  connaître  que  ce  caractère 
est  individuellement  réalisé  dans  chaque  orbite  ,  suivant  des  di- 
rections propres  autour  du  centre  du  soleil. 

En  comparant  les  longitudes  héliocentriqucs  du  nœud  ascendant 
de  Mars  conclues  aussi  d'oppositions  observées  à  des  époques 
très-distantes,  Kepler  trouva  que  ce  nœud  avait  un  mouvement 
sidéral  propre,  et  rétrograde  comme  celui  des  points  équi- 
noxiaux  (*).  Il  l'évalue  à  io",57  par  année.  Les  observations  pos- 
térieures ont  prouvé  que  ce  mouvement  de  rétrogradation  est 
très- réel,  et  qu'il  se  manifeste  pareillement,  avec  des  vitesses  di- 
verses ,  dans  les  nœuds  de  toutes  les  autres  planètes ,  et  la  théorie 
de  l'attraction  a  décelé  la  cause  physique  de  ce  fait  général.  Elle 
tient  aux  situations  respectives  que  les  orbites  des  planètes  prin- 

(*)  De  motibus  stellœ  Martis,  chap.  X"VI,  page  107.  Kepler  dit  10"  34"'  à  la 
mamière  des  Grecs.  L^cmploi  bien  plus  simple  des  fractions  décimales  n'a- 
urait pas  encore  été  imaginé  à  l''époque  où  il  écrivait  son  travail  sur  Mars. 
Napier  le  premier  introduisit  ce  genre  de  calcul  dans  son  livre  :  Mirifici 
fogarithmorum  canonis  dcscHptio ,  publié  en  1619,  deux  ans  après  sa  morti. 
Voyez  le  Journal  des  Savants  pour  Tannée  i835  ,  page  267. 
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cipales  se  trouvent  maintenant  avoir  les  unes  par  rappoi^t  aux 
autres;  et  delà  on  conclut  les  vitesses  actuelles  de  rétrogradation 
de  leurs  nœuds ,  plus  sûrement  que  par  les  observations  directes , 
qui  sont  ou  trop  récentes ,  ou  trop  imparfaites ,  pour  cet  usage. 
La  rétrogradation  annuelle  des  nœuds  de  Mars  ainsi  calculée  est 
22&",493*  Kepler,  qui  la  supposait  de  lo'',  se  trompait  sur  la  vi- 
tesse absolue  de  ce  mouvement ,  non  sur  sa  direction  ;  et  il  est 
presque  incroyable  qu'il  ait  pu  sabir  un  fait  si  délicat ,  ou  même 
qu'il  ait  songé  à  le  constater,  avec  les  observations  imparfaites 
dont  il  disposait. 

44.  Pour  compléter  cet  exposé ,  je  reproduirai  ici  les  données 
et  les  calculs  par  lesquels  il  détermine  la  longitude  hélîocen tri- 
que du  nœud  ascendant  de  Mars  en  iSgS.  Voici  d*abord  les  ob- 
servations sur  lesquelles  il  se  ifonde  :  les  dates  de  jour  sont  expri- 
mées en  style  julien,  et  les  heures  comptées  à  partir  de  midi  {*). 


LOlfeiTVDB 

liéliocentrique 
de  Mars, 

LATITCttB 

DATES   DES   OBSERVATIOISS. 

observée 

dans 

son  opposition 

an  :»oieii  Trai. 

géocentrtque 
de  Mars , 
obser>'ée. 

h     m 
1595.  Octobre    a8,  joar3oi<^,  12.  0 

Octobre    3i,  jour  3o4«,    o.îgC*) 

4.3o  australe. 
8.  0  boréale. 

47.31.40 

Novembre  3,  jour  807®,  la.  0 

19.45  boréale. 

(*)  De  motibus  suUm  Martis ,  cap.  XV,  pag.  j 

?«• 

L'intervalle  de  la  1'®  observation  à  la  3®  compk^end  6  jours 
complets,  pendant  lesquels  la  latitude  géocentrique  de  Mars  a  été 
ascendante  vers  le  pôle  boréal  de  Técliptique ,  et  s'est  accrue  dans 
ce  sens  de  24'  i5'^  Ce  mouvement,  considéré  comme  uniforme^ 


(*)  De  fttotibuistellœ  Martis,  chap.  LXI,  page  3oa. 
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a  donc  été,  pour  chaque  jour,  de  4'  2^)5  ou  n^ii^^S»  L'époque  du 
passage  par  le  nœud  a  donc  précédé  la  i^'  observation  du  temps 
nécessaire  pour  opérer  dans  la  latitude  un  accroissement  de 
4'3o''  ou  270''  avec  la  vitesse  diurne  ainsi  définie,  de  sorte  que  ce 
temps 9  exprimé  en  jours,  a  dû  être,  par  proportion, 

li  ï'iVh  ou     I.   2.43" i8 
Ceci  étant  ajouté  à  la  date  de  la 

1"  observation i5g5  octobre  28. 12 

on  a  pour  la  date  du  passage  par 

le  nœud iSgS  octobre  29.  i4*4^*  ^^ 

Or  la  date  de  PoppOsition  observée 

est 1^9^  octobre  3i .  0.89 

Donc  le  passage  au  nœud  a  précédé 
Topposition  de i .  9*55 .42 

Il  ne  reste  plus  qu'à  calculer  Tangle  m  que  le  rayon  vecteur 
héliocentrique  de  Mars,  projeté  sur  Técliptique,  a  dû  décrire  au- 
tour du  soleil ,  dans  cet  intervalle  de  temps ,  avec  son  mouvement 
périodique  moyen  ;  et  cet  angle  retranché  de  la  longitude  hélio- 
centrique, observée  dans  l'opposition,  donnera  la  longitude,  pa- 
reillement héliocentrique,  du  nœud  ascendant  de  Mars,  à  l'époque 
calculée. 

Or,  d'après  le  tableau  î)  rapporté  au  §  56,  on  a 

Le  mouvement  périodique  moyen   de  ,^ 

Mars en  24^  1886, 656o 

Donc     en     1^       78,6107 
en     1"         i,3ioi8 
en     I'         o,o2i836 

• 

Effectuant  les  produits  respectifs  de  ces  nombres  par  les  parties 
àe  l'intervalle  de  temps  V  9^  55™  4^'*  ^^  prenant  leur  somme,  on 

trouvera.  • /w  =    o"44'  ^3'' 

ce  qui  retranché  de  la  longitude  observée  dans 

l'opposition 4?  *  ^  '  •  4^ 

donnera,  pour  la  longitude  du  nœud  ascendant 

de  Mars • 4^-47 '"^ 


Ig4  ASTEONOMIE 

en  iSgS ,  29  octobre  à  i4^  4^"*  ^^  après  midi  au  méridien  du  lieu 
d*observation.  Kepler  dit  46' 4^' i  ^^  comnienœment  de  novem- 
bre, soit  qu*il  ait;  négligé  dans  son  calcul  quelques  petites  fractions , 
ou  qu'il  ait  employé  une  valeur  du  moyen  mouvement  tant  soit 
peu  différente  de  celle  dont  nous  avons  fait  usage. 

Pour  apprécier  le  degré  d'exactitude  de  celte  détermination , 
calculons  le  lieu  du  nœud  de  Mars  pour  la  même  époque  par  les 
Tables  modernes.  Je  prends  celles  de  M.  Lindenau.  Elles  donnent 
pour  le  i"  janvier  1800,  style  grégorien  , 

Longitude  du  nœud  ascendant  de  Mars     47**  ^9'  ^^  '  4* 

Mouvement  de  précession  en  une  année  julienne  moyenne  de 
365J  7  •  •  •  2.5",  déduction  faite  du  mouvement  propre  sidéral  du 
nœud. 

Le  1®' janvier  1800  grégorien,  peut  s'écrire  année  1799,  jour 
366®  ;  d'où  retranchant  1 1  jours  supprimés  depuis  la  réforme ,  on 
aura ,  pour  date  julienne  équivalente , 

année  1799  jour  355* 
La  détermination  de  Kepler  est  datée     année  i595  jour  3o5 

Intervalle '    204*  -+•  5oJ. 

Cet  intervalle  contient  un  nombre  entier  de  tétraétérides,  parce 
•que  les  années  qui  le  limitent  sont  toutes  deux  de  la  forme  ^n —  i . 
On  aura  donc  : 

Le  mouvement  de  préc^^sion  du  nœud 

en  2o4  ans 5i 00'' 

En  5o  jours. 3 ,4 

Somme,  ou  réduction  de  précession.     5io3",4  =     i.25.   3,4 
Longitude  du  nœud  à  l'époque  des 

Tables ..  47.59.38,4 

Donc  au  1  *'  novembre  1 5^  julien . .  4^  •  34 .  35 

Kepler  trouve  à  cette  même  date ....  4^  •  4^  •  20 

Excès  de  sa  détermination o .  i  o .  45 

Si  l'on  considère  que  les  observations  qu'il  a  combinées,  étaient 
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faites  avec  des  instruments  dépourvus  de  lunettes,  et  qu'il  les  cal- 
culait en  attribuant  à  Mars  une  parallaxe  excessivement  erro- 
née, puisqu^il  la  supposait  de  3',  on  sera  surpris  que  son  résultaf. 
soit  si  peu  éloigné  de  la  vérité. 

Toutes  les  déterminations  de  ce  genre  obtenues  par  les  astro- 
nomes postérieurs  ont  été  calculées  par  cette  même  méthode  de 
Répler.  Seulement  ils  ont  pu  y  employer  des  données  plus  préci-' 
ses;  et  comme ,  grâce  à  ses  découvertes,  ils  avaient  de  meilleures 
Tables  de  Mars ,  ils  ont  pu  évaluer  Tare  de  réduction  m  avec  le 
mouvement  vrai  et  local  de  chaque  planète ,  et  non  pas  avec  son 
mouvement  périodique  moyen  (*). 

44  bis.  Les  passages  de  Mercure  et  de  Vénus  sur  le  disque  du 
soleil,  que  j^ai  annoncés  à  titre  de  faits  dans  le  ^27,  offrent  des 
occasions  spécialement  favorables  pour  déterminer  les  longitudes 
héliocen triques  des  nœuds  de  ces  deux  planètes.  £n  effet,  nous  les 
voyons  alors  sur  la  même*  ligne  droite  que  cet  astre;  et,  en  même 
temps,  leurs  latitudes  géocentriques  se  trouvent  nécessairement 
très-petites^  puisqu'elles  ne  dépassent  pas  son  demi-diamètre  ap- 
parent. Les  conjonctions ,  dans  ces  circonstances ,  s'opèrent  tou- 
jours très-près  des  nœuds ,  et  par  conséquent  doivent  pouvoir 
servir  à  déterminer  leurs  positions ,  en  mesurant  les  variations 
progressives  des  latitudes  géocentriques  sur  le  disque  même  du 
soleil,  pendant  tout  le  temps  que  la  planète  se  projette  sur  lui. 

C'est  à  quoi  Ton  parvient  aisément  aujourd'hui,  ayant  des  Tables 
du  soleil  et  des  deux  planètes ,  qui  représentent  leurs  mouvements 
avec  une  approximation  presque  équivalente  aux  réalités.  Car,  en 
(herchant  les  époques  où  elles  devront  revenir  en  conjonction 
avec  le  soleil,  les  Tables  feront  voir  si  leur  latitude  géocentrique  s'y 
trouvera  moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  de  cet  astre,  c'est- 
à-dire  environ  i6'  sexagésimales;  auxquels  cas  seulement  elle» 
passeront  en  projection  sur  son  disque,  et  l'on  pourra  se  préparer 
à  les  y  observer.  On  pourra  même  déterminer  ainsi  à  l'avance,  par 
les  Tables^  l'instant  où  la  planète  commencera  à  paraître  sur  le 


{*)  On  peut  voir  un  grand  nombre  de  ces  applications  dans  Touvrage  de 
Jacques  Cassini ,  intitulé  :  Eléments  d'Astronomie.  Paris,  1740;  în-4*' 


C)6  ASTRONOMIE 

disque  solaire ,  l'instant  où  elle  sortira ,  la  route  qu'elle  y  suivra  ; 
et  la  comparaison  de  ces  prévisions  avec  les  effets  réels  servira 
pour  vérifier  les  Tables,  ensuite  pour  les  corriger.  C'est  ainsi  que 
Ton  a  procédé,  depuis  que  Tinvention  des  lunettes  astronomiques 
a  rendu  ces  phénomènes  physiquement  saisissables.  Mais  il  a  fallu 
aussi  que  les  Tables  devinssent  assez  sûres  pour  assigner  d*avancc, 
avec  certitude,  sinon  l'heure^  du  moins  le  jour  où  ils  doivent  se 
réaliser,  ce  qui  n*a  eu  lieu  que  depuis  Kepler. 

Nous  tomberions  dans  un  cercle  vicieux  évident,  si  nous  vou^ 
lions  nous  prévaloir  d'avance  de  ces  connaissances  aujourd'hui 
acquises.  Mais  notre  but  actuel  ne  Fexige  point.  Sans  savoir  dès  à 
présent  prédire  des  passages  de  Mercure  et  de  Vénus  sur  le  soleil , 
sans  supposer  des  Tables  qui  les  annoncent ,  il  nous  est  logique- 
ment permis  de  nous  appuyer  sur  ceux  que  Ton  a  déjà  vus  et 
constatés  en  fait,  pourvu  que  les  considérations,  auxquelles  nous 
les  soumettrons,  n'anticipent  point  sur  les  résultats  que  nous  n'au- 
rions pas  encore  établis  ;  or  voilà  uniquement  ce  que  nous  allons 
faire. 

41^.  Je  prends  pour  exemple  Mercure,  Lorsque  nous  le  voyons 
projeté  sur  le  disque  du  soleil,  il  semble  en  parcourir  une  corde 
oblique  à  l'éçliptique,  et  il  met  souvent  plusieurs  heures  à  le  traver- 
ser. Pendant  tout  ce  temps,  sile  ciel  est  pur,  on  peut  le  suivre  avec 
des  lunettes  parallactiques,  munies  de  réticules  à  fils  mobiles ,  ou 
4vec  des  héliomètres  à  mouvement  équatorial.  On  peut  constater 
ainsi  le  moment  de  son  entrée  et  de  sa  sortie,  et  déterminer  à  chaque 
instant  les  coordonnées  de  ses  positions  intermédiaires,  relative-* 
ment  au  centre  du  disque.  Avant  que  l'on  eut  des  instruments 
aussi  parfaits,  Hévélius  y  suppléait  par  un  procédé  en  partie  gra- 
phique, d'un  effet  bien  moins  sûr,  mais  analogue:  dans  une  cham- 
bre obscure  de  son  observatoire,  faisant  face  au  midi,  il  avait 
adapté  au  volet  un  tube  métallique  contenant  une  lentille  à  long 
foyer,  qui  jetait  simultanément  Timage  du  soleil  ou  de  la  planète 
sur  un  tableau  placé  à  une  distance  convenable  pour  la  recevoir. 
Tout  le  système  était  mû  par  des  vis  calantes  qui  permettaient  de 
maintenir  constamment  l'image  du  disque  sur  un  cercle  blanc  de 
même  grandeur,  subdivisé  par  un  grand  nombre  de  cercles  con- 
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oentiiquesy  au  milieu  desquels  la  direction  de  Técliptique  et  celle 
de  la  verticale,  tracées  à  Tavance,  se  trouvaient  placées  dans  leurs 
positions  réelles,  où  Ton  prenait  constamment  soin  de  les  main- 
tenir. Ces  cercles  faisaient  .roffice  d'un  réticule,  sur  Içquel  on 
pouvait  marquer  à  chaque  instant  la  position  de  la  tache  plané- 
taire, tracer  3a  route  apparente,  et  relever  graphiquement  se^ 
coordonnées  successives  relativement  au  centre  du  disque  solaire. 
C'est  ainsi  qu'Eévélius  observa  le  passage  de  Mercure  en  166 1  ('*'). 
Cette  simple  méthode  graphique,  à  la  perfection  près,  fournit  des 
données  pareilles  à  celles  que  Ton  tire  des  réticules  de  nos  in- 
struments parai  lactiques.  Les  Tables  du  soleil  font  connaître   à 
chaque  instant  la  longitude  apparente  du  centre  de  son  disque. 
£n  y  ajoutant  les  coordonnées  relatives  de  la  tache  planétaire, 
évaluées  angulairement  en  parties  du  demi-diamétre  du  disque, 
on  aura  la  longitude  ainsi  que  la  latitude  apparentes  de  la  planète, 
au  ménàe  instant;  et  Ton  pourra  conséquemment  les  obtenir  pour 
l'instant  précis  de  la  conjonction,  où  la  tache  se  sera  trouvée 
dans  le  même  cercle  de  latitude  que  le  centre  du  soleil.  A  la  vérité 
ce  ne  seront  pas  là  les  valeurs  géocentriques  rigoureuses  de  ces 
deux  éléments,  à  cause  de  la  parallaxe  relative  qui  déplace  Tastre. 
Mais  pour  Mercure  et  Vénus,  leur  proximité  du  soleil  rend  la  cor- 
rection à  faire  si  petite,  que  j'admettrai  qu'on  la  néglige  dans  ces 
premières  déterminations. 

Dans  tout  ce  qui  précède  il  n'y  a  rien  qui  suppose  des  connais- 
sances théoriques  anticipées.  Nous  pouvons  donc ,  sans  pétition 
de  principes,  emprunter  aux  observations  déjà  faites  les  deux  ré^ 

• 

{*)  Johannis  Hevelii  Mercurhts  in  sole  visus,  Hevelii  opuscula  in-folio.  Le 
tracé  (lu  passage  de  1661  se  trouve  en  regard  de  la  page  70.  La  description 
détaillée  de  Tappareil  se  trouve  dans  ]&  Selenographia.  Hévélius  employait  le 
même  procédé  pour  suivre  les  taches  du  soleil  et  les  phases  des  éclipses  so- 
laires. Aujourd'hui  que  nous  possédons  des  héliostats,  si  Ton  y  adaptait 
aussi  un  appareil  de  projection  achromatisé ,  qui  jetterait  Pimage  du  soleil 
sur  un  papier  photographique  divisé  concentriqucment,  ou  par  un  réseau 
de  lignes  droites  rectangulaires,  on  obtiendrait  sans  doute,  par  des  expé- 
rieoces  de  ce  genre  assidûment  suivies,  des  connaissances  bien  curieuses, 
aon-seulement  sur  les  taches  solaires ,  mais  en  général  sur  lès  phénomènes 
physiques  qui  s'opèrent  à  la  surface  du  soleil.        ■' 

T.   V.  "7 
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sultats  que  je  viens  de  définir.  Un  autre  s'offre  encore.  Ayant  la 
trace  de  la  corde  décrite  par  la  trace  sur  le  disque,  si  on  la  pro- 
longe graphiquement  ou  par  le  calcul,  jusqu'à  la  trace  du  plan 
de  récliptîque  qui  passe  par  le  centre,  le  point  d'intersection  sera 
le  lieu  apparent  du. nœud  de  la  planète,  dont  la  distance  an^- 
laire  A  au  centre  du  disque  pourra  être  évaluée  dans  la  même 
échelle  de  parties.  Or  la  vitesse  du  déplacement  de  la  tache  pla- 
nétaire parallèlement  à  l'écliptique  est  donnée  par  l'observation  , 
il  sera  donc  facile  d'évaluer  proportionnellement  Tîntervalle  de 
temps  T  qu'elle  devra  employer  poiir  parcourir  cette  distance  A, 
Alors,  comme  on  connaît  la  vitesse  du  mouvement  périodique 
moyen  de  la  planète,  on  en  déduira  par  une  autre  proportion,  l'an- 
gle m  que  son  rayon  vecteur  héliocentrique  projeté  sur  l'écliptique 
aura  dû  décrire  autour  du  centre  du  soleil  pendant  le  temps  r  ; 
et  cet  arc,  combiné  par  addition  ou  par  soustraction  avec  la  lon- 
gitude Lo  de  la  planète  observée  dans  la  conjonction,  donnera  la 
longitude  héliocentrique  Lo  -H  m  du  nœud  considéré.  On  voit  que 
cette  méthode  est  exactement  celle  que  Kepler  a  donnée  pour  dé- 
terminer le  lieu  des  nœuds  des  planètes.  Les  astronomes  postérieurs 
n'en  ont  pas  employé  d'autres  pour  calculer  les  circonstances  des 
passages  de  Mercure  et  de  Vénus.  Seulement ,  comme  ils  avaient 
de  meilleures  Tables  de  ces  deux  planètes,  ils  ont  conclu  l'arc  de 
réduction  m,  du  mouvement  héliocentrique  local,  et   non  du 
mouvement  moyen.  Delambre  l'a  encore  améliorée,  en  substituant 
partout  le  calcnl  aux  déterminations  graphiques ,  et  les  vitesses 
angulaires  vraies  tirées  des  Tables  aux  simples  proportionnalités. 
C'est  ce  que  l'on  verra  plus  tard,  lorsque  j'exposerai,  d'après  lui, 
tous  les  détails  et  toutes  les  conséquences  du  passage  de  Vénus 
observé  le  3  juin  1769  dans  son  nœud  descendant.  Mais  la  mé- 
thode est.  toujours,  au  fond,  celle  de  Kepler.  Je  pourrai  donc,  sans 
pétition  de  principes,  mettre  dès  à  présent  ici,  sous  les  yeux- du 
lecteur,  les  époques  où  se  sont  opérés  ceux  de  ces  phénomènes 
que  l'on  a  observés  assez  complètement  pour  que  l'on  ait  pu  ea 
conclure  les  lieux  des  nœuds  de  Mercure  et  de  Vénus  avec  une 
exactitude  qui  s'est  accrue  à  mesure  que  les  procédés  d'observa- 
tion se  sont  perfectionnés.  Mais,  en  outre,  pour  laisser  apercevoir. 
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dans  son  intégrité,  l'ordre  suivant  lequel  ces  phénomènes  se  suc- 
cèdent, j*y  joindrai,  par  anticipation,  la  liste  complète  de  tous 
ceux  que  les  Tables  actuelles  de  Mercure  indiquent  comme  ayant 
dû  se  produire,  depuis  celui  de  i66i  qui  a  été  observé  dans  tous 
ses  détails  par  Hévélius,  jusqu'à  nos  jours,  soit  qu'on  les  ait,  ou 
qu'on  ne  les  ait  pas  saisis  qu»nd  ils  ont  eu  lieu. 

Passages  de  Mercure  sur  le  soleil  par  son  nœud  ascendant. 


iii  passage^ 

en  ans  et  jonrs 

comptes 

it  minuit. 


ifi;7.   7  noT. 

'690.  10  DOT. 

%.  3  nov. 
1510.  6  noT. 
i]23.  9  nov. 
>536.  II  no?. 
J7l3.  5  noT. 

Ïî56.     7  DOT. 

Kh  9  nov. 
'""6.  2  nov. 
1:82.  12  nov. 

':89.  5  nov. 
'801.  ()  nov. 


géocentriqne 

de    ^ 
ea  conjonction 

avec  te  Q. 


s        O        f         If 

7.15.44-20 

7.18.20.46 
7.11.33.50 


LàTlTODI 

gc'ocentrique 

de  ■? 

dans 

la  c.onjontion. 


LONGITUDE 

bélioccnlrîq. 

du  nœud  ^2 
à  l'instant 

où  ^ 
y  est  arriré. 


4.  3  bor. 
13.20  bor. 
10.4^  aast. 


7.16.47.20 

7. 19. 23.. ^4 
7.12.37.40 

7. i5. 13.41. 


7.20.26.41 

7.20.26.44 
7.13.40.46 
7.16.17.  9 


6.  o  bor. 
14.  7^  bor. 
g.   1 1  aua4. 
0.58,8  aust. 


44.26.38 
44.20.50 
44.39.21 


NOMS    DBS    OBSERVATEURS 

et  dc^ignation 
des  lieux  où  le  passage  a  été  observé, 


45.  3.  4 
45. iG.  7 
non  calo. 
45.23.32. 


i5.53,3  bor. 
i5.5a,6  bor. 

0.53  bor. 


non  cale. 

non  cale. 
46.  0.37 


Halley  à  S'«.Hélène,  Gallet  à  Avignon  (i). 

Les  jésuites  à  Canton,  obs.  incomplètes  (2). 

D.  Cassini,  Maraldi,  Lahirc,  à  Paris  (3). 

Inobservé. . 

Astron.  de  Paris,  observ.  incomplètes  (4). 

i.  Cassini  à  Thury  (5). 

Maraldi  à  Paris  (6).  • 

Caubil  et  Amiot  à  Pékin,  obs.  fautives  (7). 

Observations  défectueuses  (8). 

Inobservé. 

Lalande,  Méehain,  etc.,  à  Paris  (9). 

Méchain  à  Paris  (10). 

Dclambre  à  Paris  (11). 

Lalande  à  Paris  (12). 


Indication  Ues  ouvrages  où  Us  détails  du  calcul  sont  consignes. 


(')J- Cassini,  EUm.,  pages  SSg-Sga.  . 

('  ^*«A,  pages  59S-596. 

(3) /iii.,  pages  598-599. 

?/W.,  pages  5g9-6o3. 

(■';  fbid.,  pages  6oa-6e5. 

C-)  Maraldi,  Jcad.  des  Sdtnees,  pagea  a8f.«S7 


(7)  J.  Oelisle,  Acad..  des  Sciences  pour  1^58,  page  iS-J. 

(8)  Employées  par  Lnlande,  J.  des  S.<,  1779,  t.  I,  p.  445- 

(9)  Acad.  des  Seientes  ponr  1789,  page  ao;. 

(10)  Ibid. 

(ix)  Lalaqde,  Aead.  des  Sciences,  1789,  page  178. 
(la)  iiftfm.  de  l'Institut,  tome  VI,  pages  67-58. 


^6.  Ce  tableau  va  nous  fournir  le  sujet  de  deux  remarques 
importantes;  Tune  relative  au  phénomène  lui-même,  l'autre  à 
l'usage  qu'on  en  a  fait. 

1" 
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La  première  porte  sur  ce  simple  fait,  que  tous  les  passages  de 
Mercure  sur  le  soleil,  qui  se  sont  ainsi  opérés  quand  il  était 
proche  de  son  nœud  ascendant,  ont  eu  lieu  dans  la  première  moitié 
du  mois  de  novembre.  Nous  en  verrons  tout  à  l'heure  la  cause, 
quand  j'aurai  rapporté  la  liste  des  phénomènes  analogues  qui  se 
sont  opérés  près  du  nœud  descendant. 

La  seconde  remarque  porte  sur  la  nature  des  déterminations 
que  le  tableau  présente.  Lorsque  Répler  ent.  découvert  les  véri- 
tables lois  des  mouvements  du  soleil,  de  la  lune  et  des  planètes,  il 
s'en  servit  pour  calculer  de  nouvelles  Tables  astronomiques  ayant 
ces  lois  pour  base,  et  il  les  appela  Rudolphines,  du  nom  de  l'em- 
pereur Rodolphe  n  auquel  il  les  avait  dédiées.  Cette  œuvre,  qui 
lui  coûta  vingt-six  ans  de  travail,'  parut  en  1627,  trois  ans  avant 
sa  mort.  Dans  ce  nouveau  mode  de  construction,  tous  les  fonde- 
raents  de  l'édifice  étaient  réels,  et  indestructibles.  Mais  les  valeurs 
numériques  des  éléments  du  calcul  étaient  nécessairement  im- 
parfaites, étant  déduites  d'observations  faites  avec  des  instruments 
grossièrement  divisés^  dépourvus  de  lunettes,  sans  la  mesure 
exacte  des  réfractions  produites  par  l'atmosphère,  et  sans  que  l'on 
connût  encore  les  dimensions  absolue^des  orbites  planétaires  en 
parties  du  rayon  du  sphéroïde  terrestre,  ce  qui  faisait  attribuer  au 
soleil^  ainsi  qu'aux  planètes,  des  parallaxes  excessivement  erro- 
nées. Les  astronomes  postérieurs  à  Kepler,  durent  donc  s'attacher 
d^abord  à  perfectionner  ces  détails.  Voilà  pourquoi  dans  les  pre- 
miers passages  de  Mercure  que  présente  notre  tableau,  nous  les 
voyons  s'appliquer  à  en  déduire  les  constantes  déterminatrices  de 
ces  phénomènes,  c'est-à-dire  la  longitude  et  la  latitude  géocen- 
trique  de  la  planète  au  moment  de  la  conjonction,  ainsi  que  la 
longitude  héliocentrique  du  nœud,  d'oii  l'on  concluait  l'inclinaison 
de  l'orbite  dont  je  n'ai  pas  parlé  encore.  Plus  tard,  les  instruments 
divisés  et  les  horloges  se  sont  améliorés;  ks  éléments  propres 
des  orbites  ont  été  mieux  connus.  En  1686,  Newton  a  découvert 
le  principe  de  l'attraction  qui  explique  la  cause  physique  des 
principales  inégalités  que  les  mouvements  planétaires  éprouvent, 
en  décèfe  les  périodes,  et  montre  les  occasions  favorables  pour 
déterminer  chacune  d'elles.  Alors  Halley,  profondément  imbu  de 
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ces  principes,  constiiiisit  en  1717  de  nouvelles  Tables  du  soleil, 
de  la  lune  et  des  planètes,  dont  les  astronomes  n*eurent  plus  qu'à 
constater,  qu'à  cornger  les  erreurs  locales,  la  continuité  des  dé- 
ductions numériques  qu'elles  renferment  étant  théoriquement 
assurée.  C'est  désormais  à  ce  point  de  vue  que  les  passages  de 
Mercure  leur  ont  servi  pour  perfectionner  la  théorie  de  cette 
planète,  en  montrant  les  corrections  locales  que  sa  longitude  et 
sa  latitude  indiquées  par  les  Tables  exigent  pour  s*accorder  avec 
le  ciel  dans  ces  phénomènes.  Les  dernières  déterminations  rappor- 
tées dans  notre  tableau ,  sont  presque  uniquement  dirigées  vers 
ce  but.  Un  dernier  pas  restait  à  faire  pour  l'atteindre.  Les  erreurs 
locales  ainsi  constatées,  sont  le  résultat  complexe  de  toutes  celles 
qui  existent  dans  chacun  des  éléments  qui  y  concourent.  Pour  re- 
monter à  leur  véritable  source,  il  faut  les  considérer  comme  les  fonc- 
tions de  toutes  celles-ci;  exprimer  analytiquement  cette  dépendance 
par  autant  d'équations  que  Ton  possède  d'observations  distinctes 
qui  donnent  leur  effet  total  ;  et  combiner  ces  équations  de  manière 
à  en  déduire  les  corrections  simultanées  que  nécessitent  tous  les 
éléments  qui  l'ont  produit.  Telle  est  la  méthode  des  équations  de 
conditions,  imaginée  par  Hliyèr  en  1750  (*),  et  que  j'ai  exposée 
en  détail  au  chapitre  XII  du  tome  précédent,  page  5o3.  C'est  la 
seule  que  l'on  emploie  avec  raison  aujourd'hui,  c'est  la  seule 
aussi  qui  soit  logique.  Mais  je  crois,  qu'en  France  du  moins, 
Delambre  est  le  premier  qui  l'ait  appliquée.  Grâce  à  cetle  heu- 
reuse pratique,  pour  qu'un  passage  de  Mercure  ou  "de  Vénus  sur 
le  soleil  serve  à  corriger  les  Tables,  il  n'est  plus  besoin,  comme 
autrefois,  qu'il  ait  été  observé  dans  toutes  ses  phases  dans  un 
même  lieu.  Chaque  observation  isolée  d'un  contact,  soit  antérieur, 
soit  postérieur,  faite  dans  un  point  connu  du  glpbe,  fournit  une 
équation  de  condition  ;  et  l'ensemble  de  toutes  les  équations  obte- 
nues ainsi  par  un  même  passage,  ou  par  plusieurs  de  même  sorte, 
donne  les  corrections  simultanées  de  tous  les  éléments  qui  y  ont 
concouru.  M.  Le  Verrier  a  fait  l'application  très-complète  de  cette 

(*)  Mémoires  de  la  Société  cdsmographique  de  Nuremberg,  i^So.  —  Comptes 
rendus,  tome  XX ,  page  587. 
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méthode  aux  passages  de  Mercure,  dans  les  Additions  à  la  Con- 
naissance des  Temps  de  1848,  page  97  ;et  je  n'en  puis  pas  indi- 
quer un  meilleur  modèle. 

47.  Revenons  à  notre  tableau.  Quoique  les  déterminations  de 
la  longitude  du  nœud ,  rapportées  dans  la  quatrième  colonne , 
doivent  probablement  être  affectées  de  notables  erreurs,'  Surtout 
les  plus  anciçnnes,  étant  conclues  d'observations  imparfaites,  cal- 
culées isolément  par  des  méthodes  presque  graphiques;  cepen- 
dant elles  s*accordent  à  montrer  que  cette  longitude,  rapportée  à 
réquinoxe  mobile ,  croît  avec  le  temps  ;  de  sorte  que  la  grandeur 
annuçlle  moyenne  de  cet  accroissement,  étant  comparée  à  la  pré- 
cession annuelle ,  nous  apprendra  si  le  nœud  est  fixe  sur  l'éclip- 
tique,  ou  s*il  a  un  mouvement  sidéral  propre,  soit  rétrograde,  soit 
direct. 

Dans  ce  dessein  je  prends  la  détermination  obtenue  en  1802 ,  et 
je  la  combine  successivement  par  différence ,  avec  celles  de'  1677, 
169^,  et  1736,  rejetant  celle  de  1690 ,  qui  sejmontre  évidemment 
fautive  par  sa  discordance  avec  la  loi  générale  de  progression  qui 
se  manifeste  dans  l'ensemble.  Je  forme  ainsi  le  tableau  suivant  : 


L 


EPOQUES 

des   * 
Jéterœi  nations 
combinées. 


1802—1677 
1802 — 1697 
1802—1736 


LBOR  rilTERVALI,H 

en  années 

f 

complètes. 


125 

io5 
66 


ACCROISSEMEKT    TOTAL 

qui  en  résulte 
davs  la  longitude     • 

du  nœud  X  J. 


1.33.59 
I.2I.t6 

o.44-3o 
Moyenne. . 


ACCKOISSEHEHr   AITIIIIII. 

de  la  longitude 
dn  nœud  conclu. 


// 
45,11 

46,4} 
40,46 


44,0 


Chacune  de  ces  déterminations  donne  un  accroissement  annuel 
moindre  que  le  mouvement  de  précession ,  qui  d'après  l'évaluation 
que  nous  en  avons  faite  au  tome  IV,  page  387,  était  au  i^^'^-jan- 
vier  1800  -h  50*^,26,  et  au  i®"^  janvier  1677  -H  5o'%23.  Ainsi  le 
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nœud  de  Mercure  a  un  mouvement  sidéral  propre,  qui  est  rétro- 
grade comme  celui  de  Mars.  La  moyenne  de  nos  trois  résultats 
donnerait  pour  sa  quantité  annuelle  — 6", 24.  M.  Le  Verrier 
trouve  —  7", 585  par  la  théorie  de  Tiattraction. 

En  établissant  tous  les  éléments  du  mouvement  de  Mercure , 
parla  méthode  des  équations  de  condition,  appliquée  aux  données 
qu'ont  fournies  ses  passages  sur  le  soleil ,  et  un  nombre  considé- 
rable d'observations  faites  à  TObservatoire  de  Paris  depuis  1801 
jusqu^à  1842,  M.  Le  Verrier  a  trouvé  que  la  longitude  ô  du  nœud 
ascendant ,  rapportée  à  Térjuinoxe  moyen  mobile,  était  représentée 
par  cette  formule  : 

ô=:45»57'37^7  4-42^5Il.^ 

dans  laquelle  t  désigne  le  temps,  exprimé  en  années  juliennes, 
partant  du  1"  janvier  1800  et  prises  comme  négatives  avant  cette 
époque ,  comme  positives  après.  Celte  formule  devant  être  plus 
sûre  qu'aucune  détermination  isolée,  nous  pouvons  nous  en  servir 
pour  apprécier  les  erreurs  de  celles  dont  nous  avons  fait  usage. 
Tel  est  l'objet  du  tableau  suivant. 


LKUa  DISTAKCB 

• 

DATB 

des 
observations 

au 

ler  janv.  1800, 

expriqoiée 

en  anuées 

KKDUCTION 

.de  précession 

pour  le  temps  t, 

calculée 

UnrGITVDB 

du  nceud  q^, 
conclue 

LONOITUDS 

{déduite 
des 

SZJBS 

de  chaque 
détermination 

employées. 

et  Tractions 

d'années 

t. 

par 

les  formules. 

de  lafoi-oiule. 

observa  tien  s 

sur  la  formule. 

1^77,  848 

a 
— 122, l52 

—  1.26.32,8 

^     1      If 

44. 3i,  4,9 

0      /'    // 
44.26.38 

-0.  4.26,9 

1697,  838 

—  I0?t,l62 

— i.i2.a3,o 

44.45.14,7 

44. 39. ai 

— 0.    5.43,7 

1736,  859 

-63,i4i 

—0.44.44,2 

45.12.53,5 

45.16.    7 

• 

-ho.  3. i3,5 

iSoa,  854 

4-    3,854 

-ho.  2.   1,3 

45.59.39,0 

46.    0.37 

-HO.  0.58,0 

Le  progrès  du  temps  est  rendu  sensible  par  Taffaiblissement 
des  erreurs  exprimées  dans  la  dernière  colonne;  il  Test  encore  plus 
dans  les  applications.  En  1786,  Mercure  passa  sur  le  soleil  dans 
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son  nœud  descendant.  Les  Tables  de  Halley  annoncèrent  ce  phé- 
nomène ~  d'heure  trop  tard  ;  celles  de  Lalande  }  d'heure  trop  tôt. 
CSinquante-neuf  ans  après,  M.  Le  Verrier  a  publié  les  siennes, 
dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps  pour  1848,  laquelle 
calculée  plusieurs  années  d'avance ,  selon  l'usage ,  parut  au  com- 
mencement de  1845.  Cette  même  année  Mercure  devait  passer  sur 
le  soleil,  dans  son  nœud  descendant,  le  8  mai.  Dès  le  3  mars 
M.  Le  Verrier  inséra  dans  les  Comptes  rendus  de  l'Académie  des 
Sciences  une  annonce  détaillée ,  où  il  prédisait  en  nombres  les 
instants  absolus  auxquels  devaient  s'opérer  le  premier  et  le  dernier 
contact  de  la  planète  avec  le  disque  du  soleil.  Le  26  mai,  M.  Le  Ver- 
rier put  établir,  dans  le  même  recueil,  que  quatre  observations. du 
premier  contact,  complètement  concordantes  entre  elles,  et  faites 
dans  trois  lieux  différents,  Allona,  Genève  et  Marseille,  n'avaient 
devancé  que  de  18"  en  temps  l'époque  qu'il  avait  fixée.  Mais  cette 
fois  l'écart  ne  tenait  plus  à  l'imperfection  des  éléments  de  Mer- 
cure. Il  dépendait  des  incertitudes  qui  restent  encore  sur  la  mesure 
du  diamètre  apparent  du  disque  solaire,  sur  lequel  la  planète  de- 
vait se  projeter. 

48.  J'arrive  maintenant  aux  passages  de  Mercure  qui  se  sont 
opérés  ainsi  par  son  nœud  descendant,  et  je  vais  en  présenter  la 
liste  sous  la  même  forme  que  j'ai  adoptée  pour  les  opposés,  en 
la  limitant  à  un  intervalle  de  temps  à  peu  près  égal. 


PHYSIQUE. 


io5 


Passages  de  Mercure  sur  le  soleil  par  son  nœud  descendant > 


iroQuma 

•les  passages 

«a  ans  et  joaus 

comptée 

de  minait. 

tÔKOtTODI 

géocentrique 

de  V  . 
ea 
conjonction 

arec  le  0. 

• 

LATITODK 

géocentrique 

de? 

dans 

la  conjonction* 

LOMOITODK 

héliocentrique 

du  naud  Qj 
à  l'époque 

Oil? 

y  est  arrivé. 

• 

Mosf.Bi»  oassavATivaa 

et  désignation 

des  liens  ou  le  passage  a  été  obaerrè. 

• 

i€6i.  3  mai. 

i674-  7  ™**' 
1707.  5  mai. 

i;4o.  a  mai. 

t'fil.  6  mai. 

1786.  4  niai. 
»799-  7  ™a»- 

^      1      tf 
43. 33.27 

4.^0  hOT. 

7.14-24.  5 

Révélius  à  Danteik  (1). 
[nobservé. 

Inobservé. 

Aperçu  pi'WintropàCainbrigde,  Ét.-Unis(2) 
Laçai  Ile,  tle  de  France  (3). 
IMayer  à  Gottingue  (4). 

Delambre  &  Paris  (5)! 

45.48. IT 
45.47.54 
43.49.58 
46. 54. 27 

3.21  aust. 
a.ig  aust. 
II.  41  bor. 
5.44*3  aast. 

7.15. 25. II 

7.15.34.29 
7. 15.48. II 
7.15.57.  5 

Indication  des  ouvrages  ou  les  détails  du  calcul  sont  consignés. 


(i)  J*  Cassios,  Élr'm.p  pages  587.6  >8. 

(■>)  Données  non  calculables. 

(3)  Lacaille,  Aea4-  àes  Sciences,  1754,  pane*  Ifi-lfi. 


(4)  Mayer,  Comm.'de  GoUingue,  tome  III,  page 444- 

(5)  Delambre,  M/mi  de  V Institut,  tome  III,  page 447* 


k 


Nous  voyons  que  tous  ces  passages  se  sont  opérés  dans  la  pre- 
mière moitié  du  mois  de  mai,  comme  ceux  du  tableau  précé- 
dent ont  eu  lieu  dans  la  première  moitié  du  mois  de  novembre. 
Ces  deux  époques  sont  séparées  par  un  intervalle  de  six  mois  dans 
une  même  année. 

Nous  voyons  encore  ici  que  la  longitude  du  nœud  descendant 
a  été  toujours  croissante  avec  le  temps ,  comme  celle  du  nœud 
ascendant  Ta  été  dans  l'autre  série.  Le  progrès  de  cet  accroisse- 
ment a  été  aussi  pour  les  deux  le  même,  autant  que  le  petit  nombre 
de  déterminations,  et  leurs  incertitudes  permettent  d'en  juger. 
En  effet* si  on  l'apprécie,  en  les  comparant  toutes  à  la  dernière 
comme  nous  Tavons  fait  alors ,  on  trouve  les  résultats  ci-après 
rapportés. 
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ÉPOQUE* 

déterminations 
■combinées. 

LEVA  IHTSRVALLB 

en  années 
complctes. 

ACrKOtSSBMBNT  TOTiL 

qui  en  résulte 
dan.s  la  longitude 

du  nœnd  Ç^. 

• 

ACCROISiEMEICT  ANITOEL 

de  la  longitude 
du  noBud  y  conclu. 

1799— iG6i 

1799- «753 
1799- 1786 

i38 

4G 
i3 

-+-  1 .  33 .  0 
+  0.32.58 
-t-  0.  8.54 

+  40^43 

-h  43»oo 

H-  41,07 

Moyenne. . . . 

-h  4»  >o5 

Les  passages  observés  dans  le  nœud  ascendant  accusaient  un 
mouvement  pins  fort  de  2'^, 5.  Mais  les  éléments  d^où  nous  avons 
déduit  ces  deux  évaluations  ne  sont  pas  assez  certains  pour  que 
nous  puissions  répondre  d'une  si  petite  différence.  La  moyenne 
4i",5  coïncide  presque  exactement  avec  le  nombre  adopté  par 
Mi  Le  Verrier..  Admettant  donc  comme  lui*  et  comme  tous  les  as- 
tronomes, que  les  deux  nœuds  sont  diamétralement  opposés  Tun 
à  Tautre ,  et  ont  sur  Técliptique  un  mouvement  angulaire  égal 
relativement  aux  points  équinoxiaux,  voyons  si  les  déterminations 
partielles  de  la  longitude  du  nœud  descendant  de  Mercure  obte- 
nues à  diverses  époques  et  que  nous  avons  rassemblées,  confirment 
ou  infirment  cette  conséquence. 

A  cet  effet,  ajoutons  6*,  ou  une  demi- circonférence ,  à  la  lon- 
gitude du  nœud  ascendant  de  Mercure  établie  par  M.  Le  Verrier, 
pour  un  nombre  quelconque  d'années  t ,  postérieures  ou  anté- 
rieures au  i"  janvier  1800,  et  nous  aurons  celle  du  nœud  des- 
cendant ,  qui  sera 

7»  15057' 37'%7 +42,51  ir.  » 

Donnant  alors  à  la  variable  t  les  valeurs  qu'elle  a  eues  aux 
quatre  époques  de  nos  déterminations,  nous  obtiendrons  les 
comparaisons  de  leurs  résultats  avec  la  formule ,  comme  on  le 
voit  ici. 
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LSOB.  OlSTAirCS 

• 

KPOQDKS 

des  passages 

en  ans 

et  jours, 

comptés 

de  mianit. 

au 

i«f  janv.  1800, 

exprimée 

en  années 

et  fractions 

d'années. 

atDCCTIOH 

de  précession 

pour  le  temps  (, 

calculée 

par 

la  formule. 

LOKCITDDB 

du  noeud  rj, 

conclue 
de  la  formule. 

LOlfOITUDB 

déduite 

des 

observations. 

B>CBS 

de  cbaque 
détermination 

isolée  1 
sur  la  formule. 

1661,   334 

• 

— i38,666 

0     /       // 
—  1.33.14,8 

»       0      /        V 
7.14.19.22,9 

1 

7 

/°    /'    k" 
14.24.  5 

-ho.  5.42,1 

1753,  34a 

—  46,658 

• 

—0.33.  3,5 

7.15.24*34)3 

7 

.i5.24'^}7 

— 0.  0.  9,5 

1786,   337 

—  i3,663 

— 0.  9.40,8 

7.15.47.56,9 

7 

.15.48.10,9 

-t-o.  o.i4»o 

«799,  345 

—    o,65S 

• 

— 0.  0.27,8 

7.15.57.  9,9 

7 

.15.57.  5,0 

— 0.  0.  4î9 

La  première  détermination  présente  seule  un  écart  de  quelque 
importance  ;  et  l'on  ne  peut  lui  accorder  qu'une  confiance  très-res- 
treinte,  étant  déduite  de  mesures  graphiques,  prises  par  projec- 
tion dans  une  chambre  obscure.  Les  trois  autres  diffèrent  d'autant 
moins  de  la  formule  qu'elles  ont  été  obtenues  par  des  astronomes 
plus  habiles,  avec  de  meilleurs  instruments.  La  conséquence  légi- 
time, à  tirer  de  toutes,  ces  épreuves  est  donc  que  les  deux  nœuds, 
l'ascendant  et  le  descendant  de  Torbite  de  Mercure ,  se  trouvent 
constamment  situés  sur  une  même  ligne  droite  passant  par  le 
centre  du  soleil.  Le  même  .fait  d'opposition  rigoureuse  a  été  con- 
staté, pour  les  quatre  autres  planètes  anciennes,  Vénus,  Mars, 
Jupiter  et  Saturne,  par  la  méthode  générale  que  nous  avons  ex- 
posée d'après  Kepler.  Newton  a  prouvé  depuis  qu'il  est  un  résul- 
^t  nécessaire  de  la  force  d'attraction  qui  régit  les  mouvements 
de  ces  corps  et  de  tous  les  autres  appartenant  à  notre  système 
planétaire,  qui  circulent  comme  eux  autour  du  soleil,  dans  des 
orbites  diversement  étendues. 

49.  Les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  présentent  deux  par- 
ticularités qui  se  manifestent  avec  évidence  dans  les  listes  que  j'en 
'^  rapportées,  et  qu'il  me  reste  à  expliquer.  Pourquoi  ceux  qu'on 
observe  dans  le  nœud  ascendant  arrivent-ils  toujours  dans  la  pre- 
"lière  moitié  du  mois  de  novembre;  ceux  qu'on  observe  dans  le 
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nœud  descendant,  toujours  dans  la  première  moitié  du  mois  de 
mai?  En  outre,  pourquoi  ceux-ci  ont-ils  lieu  beaucoup  moins 
fréquemment  que  ceux-là?  De  1677  à  1802,  il  s* est  écoulé  cent 
vingt-cinq  ans;  de  1661  à  179g,.  cent  trente-huit.  Pourtant  ce 
second  intervalle  n'a  offert  que  7  passages  par  le  nœud  descen- 
'dant;  Tautre  i3  par  le  nœud  ascendant.  Voilà  deux  faits  singuliers 
dont  il  faut  trouver  la  cause. 

Le  premier  tient  uniquement  à  l^obliquité  de  Torbite  de  Mer- 
cure sur  réclrptique ,  et  à  là  situation  actuelle  de  ses  nœuds.  Cette 
obliquité  est  assez  grande  pour  que ,  dans  certaines  positions  re- 
latives de  la  terre  et  de  Mercure,  sa  latitude  géocen trique,  malgré 
le  grand  éloignement  où  il  se  trouve ,  dépasse  4**«  Or ,  lorsque 
Mercure,  vu  de  la  terre,  se  projette  sur  le  disque  du  soleil,  il  est 
nécessairement  compris  dans  le  cône  de  rayons  visuels  qui  a  ce 
disque  pour  base.  Cela  suppose  la  réunion  de  deux  circonstances. 
1**.  Il  faut  que  sa  latitude  géocen trique ,  boréale  ou  australe, 
n'excède  pas  le  demî-diamètre  apparent,  actuel,  du  soleil,  lequel 
varieentre  16'  17", 78  et  i5'  45",  24;  ce  qui  exige  que  Mercure 
soit  très- près  d'un  de  ses  nœuds.  2®.  Il  faut  aussi  que  sa  longitude 
géocentrique  diffère  de  celle  du  centredu  soleil,  d'une  quantité 
moindre  que  ce  demi-diamètre,  ce  qui,  combiné  avec  la  condition 
précédente,  exige  que,  pendant  toute  la  durée  du  passage,  la  longi- 
tude géocentrique  du  nœud  s'écarte  peu  de  celle  du  soleil ,  soit  en 
plus,  soit  en  moins.  Étudions  l'effet  de  cette  dernière  circonstance, 
sur  un  passage  opéré  de  nos  jours  par  le  nœud  ascendant,  dont  la 
longitude  héliocentrique  est,  en  nombres  ronds ,  i"i6°.  La  longi- 
tude héliocentrique  de  la  terre ,  à  l'époque  du  passage ,  devra  être 
peu  différente  de  celle-là  ;  de  sorte  qu'elle  verra  le  soleil  se  pro- 
jeter sur  le  ciel  proche  du  nœud  opposé  vers  la  longitude  7'  i6°, 
à  laquelle  il  arrive  environ  46  jours  après  l'équinoxe  d'automne. 
Or,  dans  notre  calendrier  intercalé,  cet  équinoxe  tombe  toujours 
au  21  ou  22  septembre  ,  jour  264'-265® ,  si  l'année  est  commune. 
Ajoutant  46  jours ,  vous  arrivez  au  jour  3  io®-3 1 1® ,  qui  est  le  6-7 
novembre.  Ce  sera   donc  exclusivement  aux  environs  de  cette 
date,  ou  à  cetl,e  date  même,  que  l'on  pourra  voir  Mercure  passer 
sur  le  soleil  dans  son  nœud  ascendant. 
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Un  raisonnement  tout  pareil  appliqué  aux  passages  par  le  nœud 
descendant,  montrera  qu'ils  doivent  exclusivement  s'opérer  quand 
la  longitude  du  soleil  diffère  peu  de  1"  16® ,  ce  qui  arrive  46  jpurs 
environ  après  Téquinoxe  vernal,  c'est-à-dire  aux  environs  du  6-  7 
mai. 

Maintenant  pourquoi  ceux  de  novembre  sont-ils  plus  fréquents 
que  ceux  de  mai?  On  s'en  rend  compte  en  comparant  les  rapports 
de  distance  que  la  terre  et  la  planète  ont  entre  elles,  et  ont  aussi 
avec  le  soleil  à  ces  deux  époques,  quand  la  planète  passe  par  Tua 
ou  l'autre  de  ses  nœuds. 

Nous  avons  reconnu  que,  dans  les  passages  de  novembre,  la 
longitude  héliocen trique  de  la  terre  diffère  peu  de  i*  i6**.  Or, 
d'après  les  déterminations  que  j'ai  rapportées  au  .tome  IV,  page449» 
le  périhélie  de  l'ellipse  terrestre  est  situé  actuellement  vers  3'  9°  3q' 
de  longitude  héliocen  trique  {*);  en  sorte  que  la  terre ,  à  ces 
époques,  a  seulement  1' 28^80'  d'anomalie.  Elle  se  trouve  donc 
alors  dans  la  portion  de  son  ellipse  la  plus  rapprochée  du  soleil, 
ce  qui  rend  le  diamètre  apparent  de  cet  astre  plus  grand  que  le 
diamètre  moyen.  CVst  déjà  une  circonstance  favorable  pour  que 
Mercure ,  vu  de  la  terre ,  puisse  se  projeter  sur  son  disque.  La 
circonstance  contraire,  et  défavorable,  a  lieu  dans  les  passages  du 
mois  de  mai. 

Un  autre  élément  de  nature  variable  intervient  dans  la  possibi- 
lité du  phénomène,  et  agit  successivement  dans  le  même  sens 
que  ces  deux-là  pour  l'accroître  ou  l'affaiblir.  Nous  reconnaîtrons 
bientôt  que  Mercure  décrit  autour  du  centre  du  soleil  une  ellipse 


{*)  Dans  Tendroit  aaquel  je  renvoie,  on  voit  que  Delambre  a  trouvé  la 
longitude  géocentrique  du  périgée  solaire  égale  à  3 10^,0608  à  la  fin  de  t'j']5, 
De  là  jusqirau  i*""  janvier  1800  ,  il  s'est  écoulé  a4  années  complètes,  pendant 
lesquelles  cette  longitude  a  dû  augmenter  de  34* 0^01910668  Oii  0^,4586 
selon  l'évaluation  théorique  de  son  mouvement  annuel ,  ce  qui  la  porte  à 
3io*,5i94  P^"*"  <^®**®  dernière  époque.  En  ajoutant  aoo^,  et  ne  prenant  que 
l'excès  sur  une  circonférence  entière ,  on  aura  la  longitude  héliocentrîque 
du  périhélie  de  Tellipse  terrestre  en  1800,  laquelle  sera  110^,519};  on  en 
mesures  sexagésimales,  3» 90 28' a", 86.  Par  des  calculs  postévieurs,  M,  Le 
Verrier  troure  3»  90  3ô'  38",6. 
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très-excentrique  dont  le  périhélie  avait  pour  longitude  hélioccn- 
trique  2*  i4®  20'  4>"  ï^  î*"  ^^^  janvier  1800 ,  avec  un  mouvement 
annuel  de  -H  55", 689,  relativement  à  Téquinoxe  mobile  (*). 
Donc,  toutes  les  fois  que  Mercure  passe  par  son  nœud  descendant, 
supposé  dans  i*  i6°,  il  n'a  qu'environ  28®  d'anomalie  vraie,  ce 
qui  l'amené  dans  la  portion  de  son  ellipse  la  moins  éloignée  du 
soleil.  D'après  cela ,  quand  ce  passage  arrive  dans  une  conjonction 
de  novembre ,  la  terre  et  la  planète  sont  toutes  deux  rapprochées 
du  soleil  à  des  distances  peu  différentes  des  plus  petites  qu'elles 
puissent  atteindre;  mais.,  comme  la  proportion  de  ce  rapproche- 
ment est  relativement  plus  forte  pour  Mercure  que  pour  la  terre, 
à  cause  de  la  grandeur  de  son  excentricité ,  la  distance  absolue 
des  deux  corps  s'en  trouve  accrue  ;  de  sorte  que,  pour  une  même 
hauteur  de  Mercure  au-dessus  ou  au-dessous  de  Técliptique,  con- 
séquemment  pour  une  égale  distance  angulaire  de  son  nœud  ,  sa 
latitude  géocentrique  est  moindre  qu'à  toute  autre  époque.  Ceci 
conspire  donc  avec  l'augmentation  du  diamètre  apparent  du  soleil, 
pour  que  les  rayons  visuels  menés  de  la  terre  à  Mercure  puissent 
aller  aboutir  à  l'intérieur  du  disque  solaire,  dans  les  oppositions 
qui  s'opèrent  près  du  nœud  ^cendant. 

Des  effets  tou^  contraires  se  produisent  dans  les  oppositions 
opérées  près  du  nœud  descendant,  lorsque  le  mouvement  propre 
de  Mercure  l'amène  à  le  traverser.  Alors  le  diamètre  apparent  du 
soleil  est  moindre ,  et  les  latitudes  géocentriques  sont  plus  grandes 
à  une  même  distance  de  ce  nœud.  Ces  deux  circonstances  conspi- 
rent donc  pour  rendre  plus  difficile  que  les  rayons  visuels  menés 
de  la  terre  à  Mercure  aillent  aboutir  dans  l'intérieur  du  disque 
solaire. 

Voilà  pourquoi  les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  qui  arri- 
vent dans  le  mois  de  novembre,  sont  beaucoup  plus  fréquents  que 
ceux  qui  arrivent  dans  le  mois  de  mai. 

80.  Lorsque  l'on  n'avait  que  des  Tables  encore  très- imparfaites 
dé  Mercure,   on   a  cherché  à  découvrir  des  périodes  qui  fissent 

I         .         Il  III  »    I        ■!  I  II  .  Il  I  I.  I  I  II  I  ■■  I  — — .^— 

(*)  Le  Verrier,  Théorie  du  mouvement  de  Mercure.  Additions  à  la  Con- 
naissance  des  Temps  de  184S;  \}^?fi  1^3. 


PHTSIQUB*  r  I  I 

prévoir  les  retours  de  ces  phénomènes.  Quoiqu'elles  ne  soient  plus 
maintenant  nécessaires ,  il  ne  sera  pas  inutile  de  les  connaître,  et 
surtout  de  savoir  comment  on  peut  y  être  directement  conduit. 
Cela  nous  offrira  d'ailleurs  Toccasion  de  faire  un  rapprochement 
historique  très-digne  d'être  signalé ,  auquel  on  n'a  pas ,  je  crois, 
donné  l'attention  qu'il  méritait. 

Etablissons  d'abord  nettement  la  nature  et  les  conditions  du 
problème.  C'est  l'objet  de  \sL^g,  lo.  Elle  est  tracée  sur  le  plan  de 
l'écliptique.  S  y  désigne  le  soleil ,  T  la  terre  décrivant  autour  de 
lai,  dans  ce  plan,  son  ellipse  presque  circulaire  ATP,  dont  A  est 
l'aphélie,  P  le  périhélie.  Q  ^  (3  ^^^  ^^  ligne  des  nœuds  de  l'orbite, 
de  Mercure,  lequel  est  représenté  en  projection  sur  l'écliptique 
par  la  courbe  ovale  iiM/?,  dont  la  moitié  ponctuée  est  supposée 
au-dessous  du  plan  de  la  figure.  Son  aphélie  réel  s'y  voit,  projeté 
enû,  son  périhélie  en^,  lui-même  en  M.  S  T  est  la  droite  me- 
née du  centre  du  soleil  à  l'équinoxe  vernal  du  i**"  janvier  1800, 
et  le  nœud  ascendant  Q  de  l'orbite  de  Mercure ,  ainsi  (jue  les  pé- 
rihélies/?, P,  sont  placés  approximativement^  aux  longitudes  hé- 
liocentriques  comptées  de  cette  droite  où  elles  se  trouvaient  alors. 
Comme  ces  trois  points  Q ,  /?,  P,  n'ont  que  des  mouvements  sidé- 
raux très-lents',  la  même  figure  pourra  représenter  avec  une  ap- 
proximation suffisante,  leurs  positions  relatives,  pendant  tout 
l'intervalle  de  temps  que  nous  aurons  à  considérer. 

Ces  conventions  préparatoires  étant  posées,  concevons  qu'à  un 
instant  connu ,  Mercure  M  ,  ait  été  observé  en  conjonction  infé- 
rieure sur  la  droite  SMTL.  On  demande  après. combien  de  temps, 
il  se  retrouvera  encore  en  conjonction  inférieure  sur  cette  même 
.droite,  maintenue  fixe  dans  J'écliptique ,  en  admettant  d'abord , 
dans  le  calcul ,  que  la  ligne  de  ces  nœuds  n'a  aucun  mouvement. 
C'est  là  évidemment  la  première  question  qu'il  nous  faut  résoudre. 
Car  l'orbite  de  Mercure  étant  supposée  immobile ,  chaque  con- 
jonction nouvelle  ainsi  réglée,  Vy  ramènera  dans  la  même  posi- 
tion et  à  la  même  distance  de  son  nœud,  de  sorte  que,  si  on 
l'a  vu  passer  sur  le  disque  du  soleil  dans  la  première ,  on  l'y 
verra  également  dans  toutes  les  suivantes.  Il  ne  restera  donc 

plus  qu'à  déterminer  les  corrections  qu'il  faut  faire  à  ces  résul- 
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tats  pour  avoir  égard  à  la  rétrogradation  progressive  et  très -lente 
du  nœud.  . 

La  solution  du  problème  ainsi  restreint ,  serait  bien  facile,  si 
les  durées  des  révolutions  de  la  terre  et  de  Mercure,  dans  leurs 
orbites  propres,  représentées  par  leurs  révolutions  sidérales, 
étaient  entre  elles  comme  deux  nombres  entiers.  Car  en  prenant 
l'un  et  Tautre  en  proportion  respectivement  inverse  de  ces  nombres, 
les  produits  obtenus  exprimeraient  un  même  intervalle  de  temps 
après  lequel  les  deux  corps. se  trouveraient  revenus  à  leurs  posi- 
tions primitives  dans  leurs  orbites  propres,  ce  qui  les  y  placerait 
dans  les  mêmes  situations  relatives ,  tant  à  l'égard  l'une  de  l'antre 
qu'à  regard  du  soleil.  Mais  ce  caractère  de  commensurabilité 
n!existe  point ,  les  durées  des  deux  révolutions  sidérales  en  jours 
moyens  solaires ,  étant ,  d'après  les  évaluations  données  dans  la 
Mécanique  céleste  de  Laplace, 

Pour  la  terre R  =  365J,  2563835o, 

Pour  Mercure.  . . .  R'=     87 ,  96925804 • 

Il  faut  donc  se  borner  à  chercher  les  divers  couples  de  nombres 

entiers,  qui  expriment  le  rapport  -79  avec  des  degrés  croissants 

R 

d'approximation ,  et  on  les  obtient  par  la  méthode  des  fractions 

continues,  que  je  suppose  connue  du  lecteur  (*).  Voici  le  tableau 

des  opérations  successives  qu'elle  prescrit  dans  le  cas  actuel  : 


J 

868,26638  380 


18,87985  184 


J         J 

87,96928  804  18,87988  134 


7,69818  000 


8,68620  184 


J 
7,69818  000 

1 


2,00694  866 


J 
5,68620  184 

1 


2,0D6d4  866 
t 


1,67280  402  0,33464  464 


J 
1,67280  402 

i 


J  . 
0,88464  464 

4 


0,38872  846  0,00091  918 


0,38872  SM 
i 


En  formant  les  réduites  de  ces  divisons  successives ,  on  obtient 


(*)  Voyez  Huyghcns,  Descriptio  automati  plane lariu  Opcra  reliqua,  tomel^'', 
page  iS^,  in-4**. 
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la  série  de  périodes  suivante  :     . 


I. 

R  = 

4R'-h 

1 3^,379351 34 

2. 

6R  = 

25  R' 

7^,69315000 

3. 

7R  = 

29  R'^. 

5J  ,686201 34 

4. 

i3R  = 

54R'  — 

2J  ,00694866 

5. 

33R  = 

137  R' -f- 

1^,67230402 

6. 

46R  = 

191  R'-^ 

oi,  33464464 

7- 

217R  — 

901  R'  H- 

oJ, 33372546 

8. 

^63  R  = 

1092  R'  — 

0^,00091918 

Je  ne  m'arrête  pas  aux  cinq  premières ,  qui  laissent  des  restes 
trop  forts.  Les  deux  dernières  sont  arithmétiquement  plus  exactes, 
mais  elles  sont  trop  longues  pour  être  admises  dans  l'application 
pratique ,  parce  que  le  grand  intervalle  de  temps  qu'elles  embras* 
^nt  7  rendrait  trop  sensible  l'effet  de  la  rétrogradation  du  nœud, 
que  nous  avons  négligé.  Il  convient  donc  de  nous  fixer  à  la  sixième, 
qni  est  presque  aussi  exacte  que  la  suivante ,  et  bien  plus  courte* 

Une  épreuve  bien  simple  montre  tout  de  suite  sa  justesse ,  sans 
aacon  calcul.  Faisons  pour  le  moment  abstraction  du  tiers  de 
jour  dont  les  191  révolutions  sidérales  de  Mercure ,  excèdent  les 
46  révolutions  complètes  de  la  terre  dans  son  orbite  propre.  Né- 
gligeons aussi  la  petite  différence  de  l'année  sidérale  à  l'année 
tropique  durant  ces  46  révolutions.  Alors  si  Mercure  en  conjonc- 
tion inférieure  a  passé  sur  le  disque  dq  soleil  au  commencement 
d^une  pareille  période,  il  y  passera  encore  à  la  fin ,  s'il  n'est  pas 
trop  dérangé  dans  le  sens  des  latitudes ,  par  le  déplacement  de  son 
nieud  que  nous  avons  suppose  fixe.  Il  n'y  a  qu'à  voir,  par  les  faits 
mêmes ,  dans  nos  deux  tableaux,  jusqu'à  quel  point  ce  résultat  a 
lieu.  Je  prends  d'abord  les  passages  observés  par  le  nœud  ascen- 
dant ;  puis ,  ceux  qui  ont  été  observés  par  le  nœud  descendant. 


T.   v.  8 
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fcPOQVES   DES   VASSAGBS   QUI    OVT   SUITI, 

TIRKK 

de  Tannée 

après  des  intervalles  de  46  années, 

auquel  la  période 

dans  laquelle 

ou  qnî  sont  indiqués  comme  certains  par  les  Tables 

comonence 

nn  passage  a  été 

actuelles  de  Mercure, 

k  se  montrer 

observé. 

depuis  ifî6/i  JaM{n'à  1894  (*). 

fautive. 

»677Q 

172:1;  1769;  i8i5î  1861 

•     •      a     • 

1690 

1736;    1782 

1828 

'^7 

1743;  1789;  i835;  i88i 

•     •     •     • 

1710 

1664 î  1756;  1802;  1848 

.... 

1776 

1822;  1868 

'    •    •     " 

1661  f3 

1707;  1753;  1799;  1845;  1891 

•     •    •     ■ 

1674 
1740 

I7'20 

•    •    •    • 

1786;  i832;  1878 

Le  nombre  de  retours  après  lequel  chaque  passage  considéré 
cesse  de  se  reproduire ,  dépend  de  deux  causes  :  TincHnaison  de 
l'orbite  de  Mercure  sur  le  plan  de  Técliptique,  et  la  rétrogradation 
du  nœud  près  duquel  le  passage  sur  le  soleil  est  opéré.  Prenons 
comme  exemple  le  passage  de  1677.  La  latitude  géocentrîque  de 
Mercure  à  Tinstant  de  la  conjonction  y  est  marquée  4'  3"  boréale. 
Donc^  puisque  Mercure  se  trouvait  alors  près  de  son  nœud  ascen- 
dant y  il  avait  traversé  ce  nœud  antérieurement  à  la  conjonction. 
46  ans  après  il  le  traversait  plus  antérieurement  encore,  puisque 
dans  cet  intervalle  le  nœud  avait  rétrogradé  de  5'  49''*  P^**  suite, 
au  moment  de  son  retour  à  la  conjonction,  en  1728,  Mercure  de- 
vait avoir  une  latitude  boréale  plus  grande  qu'en  1677,  comme 
en  effet  cela  est  arrivé,  puisque  vue  de  la  terre,  elle  a  été  trouvée 
de  6' au  lieu  de  4'  3".  A  chaque  retour  suivant,  elle  s'accroîtra  d'une 
quantité  à  peu  près  pareille ,  jusqu'à  ce  qu'enfin  elle  atteigne  ou 
dépasse  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  d'environ  16%  après 
quoi  la  période  devfendra  fautive.  C'est  ainsi  qu'elle  le  devient 
déjà  après  deux  retours,  quand  on  part  du  passage  de  1690,  011  la 


{*)  Dklahbri,  Astronomie  théorique  etpratitfue,  tome  11,  page  5i8. 
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latitude  géocentrique  de  Mercure  dans  la  conjonction  s'élevait  à 
ia'20'^  boréale.  Car  en  1 782  elle  était  devenue  presque  égale  k  16', 
limite  au  delà  de  laquelle  Mercure  ne  se  projette  plus  sur  le  soleil. 
Par  le  même  motif,  l'application  de  la  période  doit  se  soutenir 
pendant  bien  plus  longtemps,  lorsqu'on  prend  pour  point  de  dé- 
part le  passage  de  1697  ,  où  la  latitude  géocentrique  dans  la  con- 
jonction était  To'  ^2,"  australe  ;  de  sorte  que  Mercure  traversait 
son  nœud  ascendant  apani  que  la  conjonction  s^opérât.  Alors  il 
doit  s'écouler  beaucoup  plus  de  temps ,  jusqu'à  ce  que  la  latitude 
géocentrique ,  devenue  boréale ,  atteigne  sa  limite. 

Des  raisonnements  analogues  expliqueront  la  justesse  plus  ou 
moins  prolongée  de  la  période  dans  son  application  aux  passages 
opérés  par  le  nœud  descendant.  Seulement,  pour  ceux-^ci  la  li- 
mite des  latitudes  géocentriques  dans  la  conjonction  sera  australe. 
C'est  pourquoi  la  période  se  soutient  si  longtemps  bonne  quand 
on  part  du  passage  de  1661 ,  où  la  latitude  géocentrique  était 
de  4'  3o'^  boréale,  dans  la  conjonction. 

61 .  Dans  ces  épreuves  nous  n'avons  £ait  qu'un  usage  approxi- 
matif de  notre  période.  Prenons-la  maintenant  avec  toute  la  ri-, 
gueur  de  son  expression  numérique;  et  cherchons  ce  qu'il  faut  y 
ajouter  pour  qu'elle  indique  non -seulement  les  années,  mais  encore 
les  jours ,  et  même  approximativement  les  heures  où  doivent  se 
succéder  les  conjonctions  qui  ramènent,  ou  peuvent  ramener  les 
passages  de  Mercure  sur  le  soleil ,  près  d'ufi  même  noeud. 

Cette  expression  prise  ainsi  nous  donne 

191  R'  =  46  R  +  oi,33464464. 

Âppliquons-la  d'abord  aux  passages  opérés  par  le  nœud  ascendant, 
pour  lesquels  notre  fig,  10  a  été  primitivement  établie  ,  et  pour 
envisager  le  phénomène  dans  son  mode  d'accompîlisscmentle  plus 
simple ,  admettons  un  moipent ,  par  supposition  *,  que  ce  nœud  ne 
^  déplace  point.  Alors  quand  Mercure  aura  décrit  dans  son  orbite 
tgi  révolutions  complètes,  il  sera  revenu  en  M,  sur  la  droite  fixe 
SML.  Mais  comme  le  temps  qu'il  aura  employé  à  les  décrire , 
surpasse  46  R  de  0^,33464464»  ^^  V^^  abréviation  9 ,  la  terre  ne 
se  retrouvera  plus  avec  lui  sur  cette  droite  en  T.  Elle  aura  quitté 
ce  point,  on  continuant  sa  marche  propre;  et  si  l'on  désigne 

8.. 
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par  17  son  mouvement  héliocentrique  diurne  ,  tel  qull  est  dans 
cette  portion  de  son  orbite  ^  elle  devancera  angulairement  Mercure 
de  Tangle  m9.  Or,  en  réalité  y  cette  avance  sera  rendue  encore  plus 
grande  par  la  rétrogradation  du  nœud ,  qui  détournant  tout  le  plan 
de  l'orbite  de  Mercure  en  sens  contraire  des  mouvements  propres, 
à  raison  de  7^^,585  par  année,  aura,  dans  le  temps  46  R  +  ô  9  fait 
reculer  cette  planète  parallèlement  à  Técliptique  de  i^S^^^gLEn 
sorte  qu'après  ce  temps  révolu ,  la  longitude  de  la  terre  devancera 
la  sienne  de  348'^  91  +  tj9.  La  conjonction  ne  se  rétablira  donc 
que  plus  tard ,  après  un  certain  intervalle  de  temps  ^,  postérieur 
aux  46  R  -H  6 ,  et  tel ,  que  Mercure  en  vertu  de  sa  vitesse  de  cir- 
culation plus  rapide  ait  compensé  l'avance  que  la  terre  avait  sur 
lui ,  plus  l'arc  c?  /  qu'elle  décrira  encore  jusqu'à  ce  qu'il  la  re- 
joigne. Soit  cr'  son  mouvement  héliocentrique  diurne,  en  longi- 
tude, dans  la  portion  de  son  orbite  où  il  se  trouve  alors.  La  con- 
dition de  leur  rencontre  sera  évidemment 

348",9i  +  tzrô  -f-  T^^  =  ci' ^;    d'où  l'on  lire   t  =  M8'^9'  "^"Q. 

Pour  évaluer  exactement  t  en  nombres,  il  faudrait  connaître  les 
vitesses  locales  tj ,  tj' ,  de  la  terre  et  de  Mercure.  Mais  cela  sup- 
poserait plusieui's  notions  anticipées  dont  nous  ne  devons  logi* 
quement  nous  prévaloir  ici.  Tout  ce  que  nous  pouvons  faire  , 
comme  calcul  approximatif,  c'est  d'attribuer  pour  le  moment  à 
f7  et  à  17',  leurs  valeurs  moyennes  tirées  des  périodes  d'Hipparque, 
valeurs  qui  ne  diffèrent  pas  sensiblement  de  celles  que  nous  avons 
rapportées  dans  le  §  56.  Nous  aurons  ainsi 

«r  =  3548" ,  19  ;      cr'  =  i4732"  ,4^?.  ; 

conséquemment 

fj'  —  u  =  11184",  23. 

Alors  l'expression  de  t  donne 

i536",29  i    Q  0/; 

'  = Q/>;    o  1^  =  oJ,i37362ia 

11104  ,  23 

à  quoi  ajoutant    .  0    =:  o ,  334644^4 

on  a  pour  la  portion  de  temps  ultérieure 

aux  46  R 0^,47200676 
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De  sorte  que  l'intervalle  complet  des  deux  conjonctions  inférieu- 
res, sidéralement similaires,  devient 

46R -f-oJ,472oo68. 

Des  raisonnements,  tout  pareils  s'appliqueront  aux  passages 
opérés  par  le  nœud  descendant,  comme  on  le  reconnaît  àTaspect 
de  notre  yf^.  10^  d'après  la  correspondance  des  lignes  qui  leur 
sont  relatives.  Et  en  y  attribuant  aussi  aux  vitesses  diurnes  cr,  u\ 
leurs  valeurs  moyennes ,  on  arrivera  évidemment  au  même  résul- 
tat numérique,  pour  l'intervalle  des  deux  conjonctions.  Seule- 
ment, comme  ceHes-ci  s'opéreront  sur  des  points  des  deux  orbites 
diamétralement  opposés  aux  précédents,  l'erreur  occasionnée  par 
la  substitution  des  vitesses  moyennes ,  aux  vitesses  réelles,,  sera  de 
sens  contraire  dans  les  deux  cas. 

Pour  appliquer  commodément  cette  période  à  notre  calendrier 

grégorien  intercalé ,  il  convient  de  l'exprimer  en  fonction  de  l'an-. 

née  julienne  moyenne  contenant  365^,25.  Kn  désignant  celle-ci 

par  J ,  on  a 

R  =:J  4- oJ,  0063835; 
ce  qui  donne 

46R  =  46  J  -4-  OJ ,^2936410. 
I^emplaçant  donc  46  R  par  cette  valeur,  notre  période  devient 
46  J  4-  oJ,7656485  =  46  J  4- 1»"  23»  32». 

£d  l'ajoutant  à  des  dates  déjà  exprimées  sous  la  forme  grégo- 
nenne,  il  faudra  se  rappeler  deux  cboses  : 

I  °.  Le  calendrier  grégorien  supprime  la  bissextile  dans  les  années 
séculaires  1700  et  1800.  A  cela  près,  il  marche  comme  le  julien. 

2°.  Sauf  ces  deux  exceptions,  si  à  une  date  donnée,  on  ajoute 
un  nombre  entier  de  périodes  quadriennales  par  exemple  44  *^  >  ^^ 
date  courante  du  jour  ne  change  point ,  mais  lorsque  cette  addi- 
tion fait  passer  par  une  des  années  séeulaires  1700  ou  1800,  il* 
faut  augmenter  de  i  jour  la  date  résultante,  à  cause  de  la  bissex- 
tile supprimée. 

Afin  de  mettre  à  profit  la  facilité  que  cette  règle  donne,  je  sépare 
des  46  J  de  notre  période  44  ^  >  ^'  J^  l'écris  sous  la  forme  sui- 
vante, où  A  désigne  l'année  commune  de  365J , 

44  J  -H  2A  4-  I  j  6*»  22™  32». 
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Ainsi  décomposée,  on  obtiendra  très-aisénient  les  dates  résul- 
tantes de  son  addition. 

tfS.  Afin  de  l'éprouver,  j'emprunte  à  Delambre  les  dates  gré- 
goriennes d^une  série  de  conjonctions  inférieures  de  Mercure,  avec 
passage  sur  le  soleil ,  qu'il  a  calculées  d'après  les  Tables  rectifiées 
de  Lalande  (^}.  L'exactitude  de  ces  Tables  sera  plus  que  suffi- 
sante pour  les  comparaisons  que  nous  voulons  efTectuer. 


Passages  par  le  nœud  ascendant. 


Passages  par  le  nœud  descendant. 


DATM  OEKOomiBITHES    BBS    COMJOMCTIOHI  | 

OATU  r.&MOBIBirilBS  »rs 

C03M01ICTIOM  1 

AVHftBS 

C9  temps  moyen  de  Pari», 

AIIJIEH 

en  temps  moyen  de  Paris,          | 

compté  de  midi. 

eompté  de  mî 

di. 

b     m    8 

h     m   » 

1677 

Nov.     7,  jour  3ii«,    0.18.  7 

I66I 

Mai  3,  jour 

I23«, 

4.48.58 

1690 

Nov. .  9,  jour  3i3«,  18.  6.  0 

1674 

Mai  6,  jour 

I26«, 

i2.5o.25 

1697 

Nov.    2,  jour  3o6®,  17.4^-  ^ 

1707 

Mai  5,  jour 

I25«, 

II. 28. 19 

I7IO 

Nov.    6,  jour  3io%  11. 19. 24 

I74OB 

Mai  2,  jour 

I23«, 

10.36.37 

1723 

Nov.    9,  jour  3 13®,    5. 16.  0 

1753 

Mai  5,  jour 

125», 

18.29.50 

I736B 

Nov.  10,  jour  3i5®,  22.59.33 

1786 

Mai  3,  jour 

I23«, 

17.11.49 

1743 

Nov.     4,  jour  3o8«,  22.26.  8 

1799 

Mai  7,  jour 

I27«, 

i.i3  5o 

1756b 

Nov.    6,  jour  3ii«,  16.17.28 

l832B 

Mai  5,  jour 

126«, 

0.  0.43 

«769 

Nov.    9,  jour  3i3%  10.  7.  7 

1845 

Mai  8,  jour 

I28«», 

8.  339 

1776B 

Nov.    2,  jour  3o7«,    9.10.17 

1878 

Mai  6,  jour 

I26«», 

6.47.51 

178a 

Nov.    12,  jour  3i6«,    3.48.43 

1891 

Mai  9,  jour 

I29«, 

14.54.  lâ 

1789 

Nov.    5,  jour  309^,     3.  9.60 
Nov.    8,  jour  3 12®,  20.57.  2 

1802 

i8i5 

Nov.  II,  jour  3i5*,  i4-44-i9 

\%ii 

Nov.    4,  jour  3o8«,  i/J    2.34 

i835 

Nov.    7,  jour  3i2«,    7.57.15 

1848B 

Nov.    9,  jour  3i4%    8.  1.47 

1861 

Nov.  II,  jour  3i5",  19.29.34 

1868B 

NoT.    4,  jour  3o9«.  18.53.  6 

18^1 

Nov.    7,  jour  3ii^,  12.46.59' 

1894 

Nov.  10,  jour  3i4«,    6.36.26 

Je  prends  4'abord ,  comme  terme  de  départ ,  la  conjonction 
de  1677  ,  et  je  vais  chercher  à  en  dériver  les  dates  de  celles  qui  la 
suivent ,  aux  intervalles  marqués  par  notre  période.  Voici  le  ta- 
bleau des  opérations  par  lesquelles  on  obtient  ces  dates  en  se  con- 


(*)  Delambre,  Astronomie  théorique  et  pratique,  tome  li,  page  5 18. 
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formant  aux  règles  d'iatercalation  rappelées  dans  le  paragraphe 
précédenu 


êkmn  DB  coxiOKCTiovt 

proches  du  naud  aiccadapti 

dérivées  delà  première  par  l'application 

ancoCMÎTe  de  U  période. 


■XCM  AIMLV 

de  la  période 
compara  ti- 

vemcDt 
ans  Tables. 


DlrrfcBEHCVt 

ou  tixchi 

partiels 

de  la  période 

daos  les 
applications 
soccessivcs. 


1'®  conjonction. 

J'ajoute  44  J^  qui  accroissent  la  date  gré- 
gorienne de  1  jour,  à  cause  de  la  bis- 
sextile  supprimée  en  1700  :  cela  nous 
conduit  à 

J'ajoute  alors  le  reste  de  la  période. . . . 

La  somme  donne a^  conj. 

J'ajoute  à  cette  somme  44>^><!®<iui  nous 

conduit  {i 

J'ajoute  alors  le  reste  de  la  période,  que 

je  mets  sous  la  forme 

Et,  comme  1768,  qui  est  bissextile,  com- 
prend A  -+- 1 J,  j'obtiens 3"  coni. 

J'ajoute  44  J  qui  accroissent  la  date  gré- 
gorienne de  I  jour,  à  cause  de  la  bis- 
sextile de  1800  qui  est  supprimée  : 
cela  nous  conduit  à 

J'ajoute  alors  le  reste  de  la  période. . . 

La  somme  donne 4*  ^onj. 


V  Série. 

h    m    s 
1677.  Nov.  7,  jour3ii«,    0.18.  7 


1721.  Nov.   8,  Joar3i2',    0.18.  7 
aA  .       +  li  6.22.33 


1733.  NoT.  9,jour3i3*,  6.40.39 
1 767  J  Nov.  9,Jour3i3*,  G.40.39 
A  +  iJ  +  A  -h  6.22.32 


1769.  Nov.  9,  jour  3 13*,  i3.  3. 11 


i8i3.  Nov.  10,  jour3i4S  i3-  ^-'^ 
2A  +iJ    6.22.32 


i8i5.  Nov.  Il,  jour  3 iS**,  19.25.43 


h    m  • 
1.2J.39 


-+-2.56.  4 


-+-4.41.24 


h    m   s 
-hl. 24.39 


-i.3i.35 


H-i.  45.20 


i*""  conjonction* 
J'ajoute  44  J  qui  accroissent  la  aate  gré- 
gorienne de  I  jour,  à  cause  de  la  bis- 
sextile supprimée  en  1700  :  cela  nous 

conduit  à 

J'ajoute  d'abord  A,  qui  ne  change  rien 
à  la  date  courante,  puis  A+i,qui  nous 
porte  dans  Tannée  1736 b  ,  où  la  bis- 
sextile sUnsère  en  février.  On  a  ainsi. 


,  autant  les  6^  22"^  32*  qui  complètent 

^  la  période,  on  arrive  à 2«  coni. 

J'ajoute  44*'^  qvil  ^o  changent  point  la 

date  grégorienne  et  conduisent  à. . . 
J'ajoute  alors  le  reste  de  la  période,  qu 

je  mets  sous  cette  forme 


que 


L'addition  de  A  +  i  complète  Tannée 
bissextile  1780,  sans  changer  le  quan- 
tième ordinal  du  jour,  dans  les  deux 
années  communes  qui  suivent ,  on  a 
ainsi 3*  conj. 


u 


a«  Série. 

1690.  Nov.  9.  jour3i3S  18.  6.  o 


1734.  Nov.  10,  jour  3i4*,  >8.  6.  o 


1736B  Nov.  10,  jour  3i6S  '8.  6.  o 


1736b  Nov.  II,  jour  3i6®,  0.28.32 
1780B  Nov.  11,  jour  3i6%  o.2d.3-j 

A-hlJH-A  -h  6.22.32 


1782.  Nov.  12,  jour  3 16«,  6.61.  4 


I  29.  9 


-f-3.  1.11 


-M  .29.  9 


H-i.33.il 
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Je  ne  n^ultipUerai  pas  davantage  ces  exemples.  Toutes  les  au- 
tres conjonctions  calculées ,  à  partir  desquelles  on  voudra  appli- 
quer la  période ,  donneront  les  dates  des  suivantes  par  des  suppu- 
tations semblables,  en  s'astreignant  aux  règles  de  Tintercalation 
grégorienne.  Il  faut  maintenant  comparer  les  dates  ainsi  obte- 
nues ,  avec  celles  que  les  Tables  fournissent. 

On  voit  qu'elles  excèdent  toutes  celles-ci  ;  et  la  grandeur  de  cet 
excès  s'accroît  progressivement  à  mesure  que  l'on  passe  de  chaque 
conjonction  à  la  suivante.  On  peut  aisément  se  rendre  compte  de 
ces  deux  résultats,  en  jetant  les  yeux  sur  noire /!g.  lo. 

Pour  qu'elle  donnât  une  idée  exacte  des  conditions  réelles  du 
problème,  on  y  a  placé,  par  anticipation  ,  les  nœuds  de  l'orbite  de 
Mercure ,  son  périhélie  tt  ,  et  le  périhélie  n  de  la  terre ,  les  posi- 
tions angulaires  relatives,  où  ils  se  trouvent  actuellement,  ainsi 
qu'on  le  reconnaîtra  plus  tard.  On  reconnaîtra  également  que  le 
mouvement  angulaire  héliocentrique  de  Mercure  s'accélère  à  me- 
sure qu'il  se  rapproche  de  son  périhélie ,  comme  nous  avons  vu 
que  cela  a  lieu  pour  la  terre.  Mais  à  des  distances  égales  de  ces 
deux  points ,  l'accroissement  absolu  du  mouvement  est  beaucoup 
plus  grand  pour  lui  que  pour  elle,  parce  qu'il  circule  autour  du 
.   soleil  à  une  dislance  moindre  et  dans  une  orbite  plus  excentrique^ 
Or,  quand  nous  avons  calculé  l'arc  complémentaire  qui  ramenait 
Mercure  et  la  terre  à  la  conjonction ,  nous  avons  appliqué  à  ces 
deux  corps  leurs  vitesses  angulaires  moyennes  ;  lesquelles  étaient 
évidemment  moindres  que  leurs  vitesses  locales ,  sç  trouvant  tous 
deux  plus  proches  de  leurs  périhélies  que   de   leurs  distances 
moyennes  au  soleil.  Cette  substitution ,  nécessitée  par  le  manque 
d'éléments  plus  précis ,  a  dû  nous  faire  trouver,  pour  le  temps  d^ 
la  rencontre,  un  intervalle  additionnel  trop  grand ,  et  par  suite, 
une  période  de  retour  trop  longue ,  comme  cela  est  effectivement 
arrivé. 

De  plus ,  cet  excès  a  dû  s'accroître  dans  les  conjonctions  suc- 
cessives que  nous  dérivions  ainsi  les  unes  des  autres ,  parce  qu'elles 
s'opéraient  sur  des  points  de  l'écliptique  progressivement  plus 
proches  des  périhélies  des  deux  orbites >  surtout  pour  Mercure , 
dont  le  périhélie  tt,  étant  moins  avancé  en  longitude  que  celui  de 
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la  terre,  se  trouvait  toujours  relativement  moins  éloigné  de  lui, 
dans  chacune  de  ces  nouvelles  conjonctions. 

Des  raisonnements  tout  pareils  montreront  que  des  résultats 
contraires  devront  se  manifester  dans  l'application  de  la  même  pé- 
riode aux  conjonctions  opérées  près  du  nœud  descendant.  Pour 
le  prévoir,  il  suffit  de  les  répéter  sur  les  parties  diamétralement 
opposées  de  la  figure,  en  partant  d'une  première  conjonction 
établie  sur  la  droite  fixe  SL| ,  prolongement  dé  SL.  Alors  la  terre 
T,  et  Mercure  M,  étant  tous  deux  plus  rapprochés  de  leurs  aphé- 
lies ûi ,  A|  que  de  leurs  distances  moyennes  au  soleil ,  leurs  vites- 
ses angulaires  locales  seront  nioindres  que  les  mouvements 
moyens,  et  en  calculant  avec  eux  Pintervalle  de  temps  qui  com- 
plète le  retour  à  la  conjonction ,  il  se  trouvera  plus  court  que  le 
réel  ;  ce  qui  rendra  la  période  ainsi  obtenue ,  trop  courte  dans  les 
applications.  Et  l'écart  devra  s'accroître ,  en  conservant  ce  même 
sens,  dans  les  conjonctions  consécutives,  parce  que  Mercure  se 
trouvant  plus  proche  de  son  aphélie  ai  que  la  terre  du  sien,  sa 
vitesse  angulaire  décroîtra  toujours  en  proportion  plus  forte  que 
la  sienne;  du  moins  tant  que  les  aphélies  et  les  nœuds  resteront 
respectivement  situés  comme  notre yî*^.  lo ,  les  représente. 

Pour  montrer  que  ces  conséquences  sont^  en  tout  point,  con- 
formes aux  faits ,  je  prends ,  à  titre  d'exemple ,  la  conjonction 
opérée  en  1661,  près  du  nœud  descendant,  et  je  vais  en  déduire 
les  deux  suivantes ,  par  l'application  de  notre  période  moyenne  : 

44^^^-^. -h  I  +6^ 22"» 32». 

Voici  le  tableau  des  opérations ,  tout  pareil  à  celui  que  nous 
avqns  dressé  pour  les  conjonctions  opérées  près  de  l'autre  nœud. 
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procbes  du  nœod  descenilant, 
àitirèe»  de  1«  piemière  par  l'application 

de  la  période. 


i'®  conjonction. 

J^ajoute  44  «I^  9  et  en  tenant  compte  de  la 

bisseziile  supprimée  en  1700,   cela 

mène  à 

J'ajoute  le  reste  de  la  période 


Il  en  résulte a*  conj 

Pajoute  44 «1^9  ce  Qu^  conduit  à 

J^ig'oute  le  reste  de  la  période,  que  je 


1661.  JVÏai  3,  jour  ia3«,    4.48.38 


1705.  Mai  4*  jour  i24*>    4-4^-^^ 
a  A  -4-iJ    6.2x32 


■XCU  AXBOI.V 

des  Tables 
fvr 

la  période- 


mets  sons  la  forme. 


Et,  comme  175a  est  bissezlile,  cela  nous 
donne 3®  conj. 

Pajoute  44''^  <I"^  conduisent  à  1797,  sans 
changer  la  date  courante,  puis  ajou- 
tant le  reste  de  la  période ,  ou  en  tout 

On  obtient 4^  <^<">7- 


1707.  Mai  5,  jour  i25®,  ii.u.18 
1751.  Mai  5,  jour  iq5*,  11.11.18 


Ah-i-hA 


(j.2a.32 


1753.  Mai  5,  jour  i25®,  i7.33.5o 

44^^  +  2  A  +li     6.23.32 


h    m    » 

4-0.17.    I 


Dirri 

0«( 

drs' 
è»t 

applM 
suoce 


-H). 


-+-0.56.  o 


1799.  Mai  6,  jour  126®,  23.55.22 


+I.l8.2d 


4-0.3 


-+-o.a 


Ces  résultats  vérifient  encore  toutes  nos  prévisions  sur  le  sens 
contraire  et  Faccroissement  progressif  des  écarts  de  la  période, 
comparée  aux  Tables. 

On  demandera  peut-être^  par  quels  motifs ,  j*ai  exposé  avec  tant 
de  détails,  les  applications  d'une  période  qui,  étant  fondée  sur 
des  mouvements  moyens,  est  nécessairement  fautive,  tandis  que , 
plus  tard ,  les  mêmes  problèmes  pourront  être  résolus  avec  exac- 
titude quand  tous  les  éléments  du  mouvement  vrai  de  Mercure 
auront  été  établis.  Je  l'ai  fait  précisément  pour  que  cette  distinc- 
tion essentielle  devînt  dès  à  présent  manifeste.  Car  ayant  pu  for- 
mer ainsi,  avec  les  seuls  mouvements  moyens,  une  période  qui 
suffit  pour  prévoir  si  approximativement  les  retours  des  passages 
de  Mercure  sur  le  soleil ,  en  ne  s'écartant  de  la  vérité  que  par  l'in- 
tervention de  circonstances  dont  l'influence  générale  ainsi  que  les 
effets  propres  sont  faciles  à  signaler,  cefâ  m'a  paru  fournir  une 
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occasion  singulièrement  favorable  pour  faire  dès  à  présent  aper- 
cevoir tous  les  éléments  de  variabilité^  dont  l'appréciation  est  né- 
cessaire pour  la  solution  complète  du  problème,  et  que  les  Tables 
définitives  comprennent  dans  leur  construction.  Car  elles  ne  font 
antre  chose  que  fournir  les  rectifications  diverses  dont  cette  pte- 
mière  étude  nous  a  fait  reconnaître  la  nécessité. 

i$3.  Les  passages  de  Vénus  sur  le  soleil  sont  beaucoup  plus  rares 
queceu^  de  Mercure.  Depuis  que  l'invention  des  lunettes  a  rendu 
ces  phénomènes  observables ,  et  que  Tamélioration  des  Tables  as- 
tronomiques a  pu  donner  l'espérance  de  les  prévoir  assez  sûre- 
ment pour  se  préparer  à  les  saisir,  il  ne  s'en  est  opéré  que  trois , 
le  premier  par  le  nœud  ascendant ,  les  deux  autres  par  le  nœud 
descendant.  J'en  rapporterai  ici  les  résultats  immédiats  sous  la 
même  forme  que  j'ai  adoptée  pour  ceux  de  Mercure,  mais  sans  les 
séparer. 


iNQQBS 

dnpuMgn 
entnset  jonn 

compta 
de  minait, 

t  Paris. 


1639,  4  déo. 

La  même. 

^-fii  f  6  jain 

>7^»  3  juin 


uoMQirvn 
géocentrique 

de  $ 
en  conjonction 

avec  le  Q . 


8.13.29.35 
8.12.31.44 

a.i5.36.io 
3.13.27.19 


LATITUDE 

géocentriqne 

de  $ 

dans 

la  conjonction. 


o.3i      aust. 

9.  8      anst. 

9.3o»5  aust. 

10.16,4  Qust. 


10X6  ITT  DK 

héliocentriqne 

dn  nœud 
soit  ascendant 
soit  descendant 

à  l'insUnt  oU  $ 
y  est  arrivée. 


nOMt    DtS   OBSBSVATLCaS 

et  des  lieux 
on  le  passage  a  été  observé. 


Jf. 


2.13.22.45  Q 
a.i3.a8.!2i  Q 

8.14.31.41  f3 

8. 14. 36. 20  J3 


Horrox,  à  Hoole,  près  I<iverpooI  (i). 
Horrox,  ibid.  (2). 
Divers  (3). 
Divers  (^). 


Indication  des  ouvrages  où  les  détails  du  calcul  sont  consignés. 

v'O  Calcnls  d'Horroz,  J-  Caasini,  £/«m.,  page» 55o-55;.  I      (3)  Lalande,  Ast.,  a"  éd.,  tome  H,  pages  169  et  65a. 
()}  ùJcnls  de  J. Cassini,  Élénu,  pages  557.559.  I      (4)  Ibid  ,  pages  169  et  653. 


Les  nombres  contenus  dans  la  quatrième  colonne  montrent  que 
les  longitudes  des  deux  nœuds,  l'ascendant  et  le  descendant,  diffè- 
rent de  6'  ou  une  demi-circonférence,  c'est-à-dire  qu'ils  sont 
opposés  l'un  à  l'autre  sur  une  même  ligne  droite  passant  par  le  cen- 
tre du  soleil.  Car  les  faibles  inégalités  que  l'on  y  remarque  ont  un 
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caractère  progressif  que  cloit  nécessairement  leur  imprimer  le  dé- 
placement de  réquinoxe  mobile  auquel  on  les  a  rapportés  aux  di- 
verses époques  où  les  observations  ont  été  faites.  Admettant  donc 
cette  opposition ,  qui  se  constate  dans  toutes  les  orbites  planétai- 
res ,  nous  transporterons  toutes  ces  longitudes  an  nœud  ascendant 
de  Vénus ,  en  retranchant  6*  des  deux  dernières ,  et  leurs  diffé- 
rences successives ,  comparées  à  l'intervalle  de  temps  qui  les  sé- 
pare,  nous  donnera  le  mouvement  de  ce  nœud,  comme  on  le  voit 
dans  le  tableau  suivant  : 


BPOQOBI 

des  observations  combinés  s. 


1639,92a  -  1769,419 
1761,427  -  1769,419 


ACeaOltSEMEMT 

t.Kt> 

total 

IMTSaVALLE 

qui  en  résolte 

en  anners 

ei  fractions 

d'années. 

dans 
la  lon|(itu<1e 

du  nœud  \J. 

a 

>29,497 

-hl.    7.59 

7,99^ 

-+-0.  4*39 

Moyenne. . . 


i.CCR0IS8KIIIllT 

annuel 

de 

la  longitude 

du  nœud, 

conclu. 


-+-3i^'5o 
■4-34,91 


-+-33,20 


Détermi  nation    de 
J.  Cassioi. 


Ce  déplacement  annuel  étant  moindre  que  le  mouvement  de 
précession,  et  de  même  sens,  il  en  résulte  que  le  nœud  de  Vénus 
a,  comme  celui  de  Mercure,  un  mouvement  sidéral  propre,  qui 
est  rétrograde.  La  théorie  de  l'attraction  confirme  ce  fait.  M.  Le 
Verrier,  par  des  calculs  récents,  l'évalue  ainsi  à  —  17", 871  par 
année  julienne  de  365^,25;  de  sorte  qu^en  le  retranchant  du  mou- 
vement de  précession  ,  qu'il  fait  égal  à  -h5o",223  au  i*""  janvier 
1800,  il  lui  reste  pour  Taccroissement  annuel  de  la  longitude  du 
nœud  devenus,  rapportée  à  l'équinoxe  mobile,  -f-  82", 852,  va- 
leur à  peine  différente  de  notre  moyenne.  Cette  longitude  pour 
toute  autre  époque ,  postérieure  ou  antérieure  à  1800,  d'un  nom- 
bre ±  t  d'années  juliennes ,  est,  selon  M.  Le  Verrier, 


2M4"5i'4i'' 4- 32^852/. 
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Si  l'on  donne  à  ries  valeurs  qu'il  a ,  dans  nos  trois  déterminations  , 
on  trouve  ce  qui  suit  : 


DiTtt 

(les 
observa- 
tions 
employées. 


1639,92a 
1761, 427 


LlECKDIiTAMCS 

au 

ic  janv.iSoo, 

exprimée 

en  années 

et  fractions 

d'annérs 


160,078 

38,5:3 
3o,58i 


«KDVCTIOtr 

de  prêceMioa 
pour  le  temps  (, 

calculée 
par  la  formule. 


**        'on* 

1.27.38,9 
0.21  .'  1,4 
0.16.44»? 


LOlICITODa 

du 
nreud  ascendant 

conclue 

de  la  formule  f 

en  admettant 

l'opposition 

des  deux  ntends. 


a.i3.a4.  2,1 
2.i4-3o.39,6 
2.14.34-^6,3 


LOMOITCDK 

déduite 

de* 

cbserra  tiens. 


2.i3.a5.33 
1. 14.31.41 

2.l4-36.20 


BXCIS 

de  cliaque 
détermi- 
nation 
isolée 
sur  la 
formule. 


1 .3i 


I.  I 
i.a3 


Les  difTérences  rapportées  dans  la  dernière  colonne  sont  de  Tor- 
dre des  erreurs  que  l'observation  du  phénoniène  comporte  ;  et 
lear  petitesse  dans  les ,  différents  passages ,  montre  l'opposition 
constante  du  nœud  ascendant  au  nœud  descendant. 

54.  Iciy  comme  nous  l'avons  fait  pour  Mercure,  on  formerait  ai- 
sément des  périodes  qui  ramèneraient  approximativement  les  pas- 
sages opérés  dans  chaque  nœud.  Mais  Vénus ,  dans  ses  conjonc- 
tions inférieures  y  s'approchant  beaucoup  plus  de  la  terre  que 
Mercure  9  le  rapide  accroissement  des.latitudes  géocentriques ,  ren- 
drait ces  périodes  beaucoup  plutôt  fautives,  et  je  ne  m'y  arrêterai 
point. 

La  plus  belle  application  que  l'on  ait  faite  des  passages  de  Vé- 
nus sur  le  disque  du  soleil,  consiste  à  en  avoir  conclu  la  parallaxe 
de  cet  astre.  J'exposerai  en  détail  cette  importante  déduction  quand 
nous  aurons  rassemblé  les  matériaux  nécessaires  pour  l'obtenir. 
Je  passe  maintenant  à  la  détermination  du  second  élément  des 
orbites  planes^  qui  est  l'angle  formé  avec  l'écliptique  par  les  plans 
qui  les  contiennent. 
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n.  -—  Détermination  des  inclinaisons  des  orbites  planétaires  par 

les  obsenfatîons, 

S5.  C'est  encore  à  Kepler  que  l'on  doit  la  seule  manière  de 
déterminer  les  inclinaisons ,  qui  soit  à  la  fois  exacte,  générale,  et 
qui  n'exige  pas  l'emploi,  même  approximatif^  de  notions  antici- 
pées. Il  l'expose  au  chapitre  XIII  de  son  traité  De  motibus  stellœ 
Martis,  page  79.  Je  la  reproduirai  ici ,  en.  m'aidant  de  la^^.  1 1 . 

Pour  l'appliquer,  il  faut  choisir  les  époques  où  la  terre  T  se 
trouve  sur  }a  ligne  des  nœuds  de  la  planète ,  ce  qui  arrive  pour 
chacune  deux  fois  par  an.  On  reconnait^que  la  terre  est  dans  cette 
position,  lorsque  la  longitude  du  soleil  S,  devient  égale  à  celle  du 
nœud  N,  qui  est  au  delà  de  lui.  Soit  alors  P  la  planète,  M  sa  pro- 
jection orthogonale  sur  le  plan  de  Técliptique  MTS.  L'observation 
fait  connaître  sa  latitude  géocentrique  X ,  et  sa  longitude  géocen- 
trique  TTM,  ou  /  ;  d'où  retranchant  celle  du  soleil  TTS,  ou  L,  qui 
est  donnée  par  la  condition  de  coïncidence  ,  on  en  conclut  l'é- 
longation  /  —  L  ou  £.  Si ,  comme  on  le  suppose ,  la  planète  se 
meut  dans  un  plan  dont  la  trace  dans  l'écliptique  est  TSN ,  l'incli- 
naison I  de  ce  plan  sur  l'écliptique  est  déterminable  par  les  deux 
éléments  E,  X,  ainsi  observés. 

En  effet,  rapportons  la  planète  à  trois  axes  de  coordonnées  rec- 
tangulaires a;,  j,  z,  ayant  leur  origine  au  centre  de  la  terre  T, 
les  deux  premiers  situés  dans  l'écliptique,  et  celui  des  x  coïnci- 
dant avec  la  ligne  TS.  Si  l'on  nomme  p  la  distance  accourcie  géo- 
centrique TM  qui  reste  inconnue,  on  aura  évidemment 

x  ==  p  cos  E  ;    j^  =  psinE;     *=p  tang  \ , 

et ,  par  suite ,  * 

,      •  ,       z       tanc  \ 

{1)  tang  I  =  -  = -.-V- 

^  '  ^^  7        sm  E 

Kepler  applique  cette  méthode  à  une  observation  de  Mars,  faite 
le  26  avril  i585  :  la  longitude  du  soleil  coïncidait  alors  avec  celle 
du  nœud  ascendant  de  cette  planète.  Cette  observation  lui  donna 

X=i»49'45";     /=i4ï'>26';     L=46"; 
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conséquemment 

E  =  95^26'. 

De  là  on  déduit  par  la  formule 

I=i«5o'i5". 

Kepler  dit  i®5o' j,  environ.  Nos  procédés  d'observation  ac- 
tuels, bien  plus  précis  que  les  siens  ^  donnent  pour  Tinclinaison 
de  rorbite  de  Mars  i**5i'  6";  plus  forte  de  Si*'  que  son  évalua- 
tion. Mais  l'imperfection  de  celle-ci  est  due  à  ses  instruments,  non 
à  sa  méthode. 

La  formule  (i)  s'obtient,  pour  ainsi  dire  à  vue,  par  l'applica- 
tion de  la  trigonométrie  sphérique.  Du  point  T,  comme  centre, 
avec  le  rayon  i,  décrivez  une  surface  sphérique;  et  soient/?,,^,  /71, 
les  points  où  elle  coupe  les  droites  TP,  TQ,  TM.  En  joignant  ces 
trois  intersections  par  des  arcs  de  grand  cercle ,  vous  formerez  un 
triangle  sphérique  rectangle  en  m  ^  dans  lequel  le  côté  qm  sera  £ , 
lecôté/7/7f,  'ky  et  Tangle  pqmy  opposé  à  \  sera  I.  Cet  angle  sera 
donc  donné  en  fonction  des  deux  côtés  par  la  formule  (i).  C'est 
le  deuxième  cas  de  Legendre. 

La  seule  difficulté  qu'on  pourrait  y  voir  pour  la  pratique,  c'est 
de  se  procurer  des  observations  de  la  planète,  faites  aux  instants 
précis  où  la  terre  se  trouve  sur  la  ligne  de  ses  nœuds.  Mais  c'est 
à  quoi  il  est  facile  d'obvier  Les  époques  de  ces  passages  peuvent 
être  très-exactement  calculées  et  prévues  par  la  théorie  du  soleil , 
puisque  Ton  connaît  la  longitude  des  nœuds.  Soit  /  le  temps  où 
l'un  d'eux  doit  s'opérer.  Quelques  jours  avant  etquelques  jours 
après,  déterminez  par  observation,  la  longitude  et  la  latitude  géo- 
centrique  de  la  planète.  En  interpolant  ces  résultats  vous  en  dé> 
duirezles  valeurs  de  >  et  de  /,  telles  que  vous  les  auriez  observées 
à  rinstant  t.  L  est  donné  par  les  Tables  du  soleil ,  pour  ce  même 
instant.  Rien  ne  manquera  donc  pour  calculer  I. 

Dans  les  Additions  à  \9t.  Connaissance  des  Temps  de  1848,  M.  Le 
Verrier  a  rassemblé  un  grand  nombre  de  longitudes  et  de  latitudes 
géocentriques  de  Mercure,  qu'il  a  déduites  d'ascensions" droites 
et  de  déclinaisons  de  cette  planète,  observées  à  ^Observatoire  de 
Paris.  Celles  qui  sont  comprises  entre  le  3o  avril  et  le  i\  mai  1841  > 
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embrassent  un  espace  de  temps  pendant  lequel  la  terre  a  trarersé 
la  ligne  des  nœuds  de  Mercure,  laquelle  à  cette  époque  avait  pour 
longitude  46®  ^6'  55",  2  d'après  la  formule  rapportée  §  47.  Pre- 
nant donc,  dans  la  Connaissance  des  Temps  de  cette  même  année 
1841 9  l^s  valeurs  de  la  longitude  du  soleil,  qu'on  7  trouve  calcu- 
lées pour  le  midi  de  chaque  jour,  et  interpolant  celles,  du  commen- 
cement de  mai,  j'ai  trouvé  que  le  passage  prescrit  avait  eu  lieu  le 
7  mai  à  5^  37°*  4^%^  >  ^^  temps  moyen  à  Paris  compté  de  minuit. 
Alors  en  interpolant  les  longitudes  et  les  latitudes  de  Mercure 
observées  vers  ce^te  époque,  j'en  ai  leurs  valeurs  pour  cette  date 
•même;  et  j'ai  obtenu  ainsi  le  système  de  données  qui  suit  : 

Année  184 1  mai  7  à  5^  37^4 ï%^> 

O:  L  =  N  =  46*»  26' 55^2  ; 

coordonnées  géocentriques  de  Mercure  : 

/  =  26»  45'  25",4 ,     X  =r  —  2*»  22'  3o",8  australe , 

conséquemment 

E  =  /-L=- 19041' I9^8; 

avec  ces  valeurs  de  ^  et  de  £ ,  la  formule  (i)  donne 

I  =  70  i'4",o. 

M.  Le  Verrier  adopte  7°  o'  5",9.  Mais  il  faut  remarquer  que 
les  longitudes  et  latitudes  que  nous  avons  employées  étaient  des 
coordonnées  apparentes  y  c'est-à-dire  affectées  de  l'aberration,  de  la 
nutation ,  et  de  la  parallaxe ,  comme  elles  se  présentent  immédia- 
tement à  l'observateur.  En  outre  la  petitesse  des  deux  éléments 
E,Ji,  flût  que  les  erreurs  propres  qui  les  affectent  se  montrent 
considérablement  agrandies  dans  la  valeur  de  I  qu'on  en  déduit. 

86.  En  réitérant  cette  épreuve,  pour  une  même  planète,  aux 
époques  successives  où  la  terre  traverse  la  ligne  des  nœuds  de  son 
orbite,  on  saura  si  cette  orbite  est  réellement  plane.  En  effet ,  la 
terre  et  les  diverses  planètes ,  accomplissant  leurs  révolutions  au- 
tour du  soleil  dans  des  temps  inégaux ,  incommensurables  entre 
eux ,  lorsque  la  terre  sera  revenue  une  ou  plusieurs  fois ,  à  un 
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même  nœud  d'une  orbile ,  la  planèle  qui  la  décrit  s'y  trouvera 
placée,  à  chaque  fois  en  des  points  différents;  et  la  valeur  de  Tan- 
gle  I,  conclue  des  divers  passages,  ne  pourra  r<ester  constante 
(fae  si  tous  ces  points  appartiennent  à  un  même  plan.  Or  cette 
constance  s'observe  généralement  dans  toutes  les  orbites.  L'incli- 
naison I,  propre  à  chacune  d'elles,  se  montre  seulement  assujettie 
à  des  variations  excessivemeïit  petites  et  très-lentes ,  qui  affectent 
tout  l'ensemble  de  chaque  plan. 

^7.  Pour  donner  un  peu  plus  d'extension  à  la  méthode  précé- 
dente, supposons  que  la  longitude  L  du  soleil  ne  coïncide  pas  tout 
à  fait  avec  la  lotigitude  N  du  nœud  de  la  planète,  mais  qu'elle  en 
diffère  d'une  certaine  quantité  «>,  comme  le  représente  laifig-  la  , 
construite ,  pour  ce  cas ,  sur  le.  modèle  de  la^^.  1 1 .  Puis  voyons 
comment ,  avec  quelle  adjonction  de  termes  correctif,  une  obser- 
vation géoceo trique  de  la  planète  P,  faite  dans  ces  circonstance^ , 
pourrait  faire  connaître  l'inclinaison  I. 

Soit  S  le  soleil^  SN  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète.  Par  la  terre 
T,  menez  TN  qui  lui  soit  parallèle ,  et  TY  qui  lui  soit  perpendicu- 
laire; puis,  du  point  M  projection  de  la  planète  sur  l'écliptique, 
menez MQ  perpendiculaire  à  SN ,  et  traçant  PQ,  vous  aurez  formé 
le  triangle  mensurateur  de  l'inclinaison  I.  L'angle  STM  sera  Té- 
longation  /  —  L  ou  £,  qui  est  donnée  par  l'observation.  L'angle 
STN  ou  L  —  N  est  aussi  donné  ;  nous  le  désignons  par  w.  Soient 
M„  Q„  les  projections  des  points  M,  Q  sur  Taxe  TY  ;  l'angle  TMM, 
égal  à  MTN  àera  E  -H  w.  On  aura  évidemment 

M,Tc=:psin(E-ho));     Q,  T=Rsinw; 

conséquemment 

M,Q,'=  MQ  =  psin  (E  -f-w)  —  Rsinw. 

Or  on  a  toujours 

PM  =  z  =r  p  tangX. 

De  là  on  tirera  donc 

PM                   ptangA  tangX 

lang  I  :^  —  =  10  


QM       psin  (E-*-w)— Rsinw        .,  _         x       R  . 
^         ^       ^  ^  sm(EM-a>)  —  -  sin  « 

P 


T.    V. 
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Si  6)  est  nul  y  c'est-à-dire  si  le  rayon  R  mené  de  la  terre  au 
soleil ,  coïncide  avec  la  ligne  des  nœuds ,  on  rentre  dans  le  cas  que 
nous  avions  traité  d^abord,  et  la  formule  qui  donne  tangl  sere- 

R 

trouve  la  même.  Mais  quand  &>  n'est  pas  nul ,  le  rapport  -entre 

R 

dans  l'expression  de  tang  1  par  le  terme  -  sin  w  de  son  dénomi- 

P 
nateur,  de  sorte  que  l'évaluation  de  ce  rapport  devient  indispen- 
sable pour  la  pouvoir  réduire  en  nombres. 

C'est  ce  qu'a  très-bien  senti  Kepler.  Mais  il  a  vu  en  outre  que 
si  l'observation  est  faite  dans  des  circonstances  où  l'angle  w  est 

R 
fort  petit,   le  rapport  -  n'a  besoin  d'être  connu  qu'approximati- 

P 
vement,  les  inexactitudes  évejituelles  de  ses  valeurs  étant  atté- 
nuées dans  la  formule  parla  petitesse  du  facteur  sin  &>,  dont  il  est 
affecté  ;  et  dans  les  applications  à  Mai-s ,  il  s'est  attaché  à  choisir 

dès  positions  de  cette  planète^  où  le  rapport  -  peut  être  légitime- 

P 
ment  supposé  peu  différent  de  i,  w  étant  d'ailleurs  fort  petite 

Après  lui  les  astronomes  ont  eu  à  leur  disposition  des  Tables  des 
planètes,  de?jà  assez  perfectionnées  pour  ne  comporter  que  de  fai- 
bles erreurs.  En  conséquence ,  conservant  toujours  w  très-petit , 

R 

ils  ont  tiré  de  ces  Tables  la  valeur  du  rapport  -  »  et  ils  ont  pu  em- 
ployer ainsi  en  toute  sécurité  la  formule  complète.  On  trouve 
beaucoup  d'applications  de  ce  genre,  dans  \es  Eléments  d'Astro- 
nomie, de  Jacques  Cassini. 

Remplaçons  dans  notre  formule  les  angles  w ,  £  -f-  eo ,  par  leurs 
expressions  équivalentes  et  explicites  ,1.  —  N,  /  —  N;  puistirons- 

P 
en  la  valeur  du  rapport  :£  •  Nous  obtiendrons  ainsi 

R 

p  sin  (L  —  N)  tangl 


R       sin(/ — N)tiangl —  UngX 
C'est  précisément  l'équation  (4/  du  §  40 ,  par  laquelle  nous  avons 
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P 

VU  que  Ton  pouvait  déterminer  :£)  quand  les  constantes  N  et  I 

du  plan  de  l'orbite  sont  censées  connues. 

Tous  les  matériaux  que  nous  venons  de  rassembler  dans  le»  sec- 
tions précédentes ,  auront  pour  le  lecteur  plusieurs  genres  d'uti- 
lité. Il  y  verra  d'abord  la  voie  directe  et  sûre ,  par  laquelle  un 
esprit  parfait  pourrait  arriver  aujourd'hui  à  déterminer,  par  ob- 
servation,  la  forme  et  la  situation  des  orbites  planétaires.  Il  y 
acquerra  la  connaissance  des  formes  les  plus  simples,  par  lesquelles 
on  peut  conclure  les  lieux  héliocen triques  des  géocen triques,  et  in- 
versement. Ainsi  préparé,  il  pourra  étudier  avec  une  compréhen- 
sion parfaite ,  la  voie  pleine  de  difficultés  que  Kepler  a  dû  suivre^ 
pour  arriver  à  reconnaître  et  à  déterminer,  non -seulement  les 
caractères  géométriques  des  orbites  planétaires,  mais  aussi  les  lois 
des  vitesses  de  circulation  suivant  lesquelles  ces  orbite!^  sont  par- 
courues, ce  qui  était  un  problème  d'un  tout  autre  ordre,  pour  lequel 
il  n'y  avait  aucun  antécédent,  aucune  méthode  connue  qui  pût 
servir  de  guide ,  et  que  Kepler  n'a  été  conduit  à  résoudre  que  par 
une  sorte  d'instinct  de  divination.  Cette  étude,  à  la  fois  attachante 
et  instructive ,  va  être  l'objet  des  sections  suivantes. 

Section  III.  — J-  Exposition  des  procédés  astronomiques  y 
et  des  inductions  physiques ,  par  lesquels  Kepler  est 
parvenu  à  découi^rir  et  à  constater  toutes  les  lois  des 
mouvements  de  Mars\ 

iS8.  Jusqu'à  l'époque  oii  Kepler  conçut  la  pensée  de  tirer  dii^cte- 
ment  la  théorie  des  mouvements  planétaires  de  l'observation ,  in* 
dépendamment  de  toute  hypothèse  préconçue ,  l'universalité  des 
astronomes  admettait  comme  base  de  cette  théorie  les  propositions 
suivantes  : 

1°.  Les  orbites  de  toutes  les  planètes  sont  des  cercles.. 

2**.  Le  soleil  n'occupe  pas  le  centre  de  ces  cercles. 

3°.  Il  y  a  au  dedans  de  chaque  cercle,  un  point  autour  duquel 
le  mouvement  de  la  planète  est  uniforme.  On  l'appelait  d'après 
cette  propriété ,  le  point  à^équant  (  punctum  aequan  tis) . 
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4°-  Dans  l'orbe  terrestre  le  point  d*équant  est  le  centre  même  du 
cercle  décrit. 

5°.  Dans  les  autres  orbites ,  le  point  d'équant  est  situé  sur  le 
prolongement  de  la  droite  menée  du  soleil  au  centre  du  cercle  dé- 
crit ;  et  sa  distance  à  ce  centre  est  égale  à  celle  du  centre  au  soleil, 
selon  Ptolémée  ;  mais  elle  en  diffère  selon  Copernic  et  Tycho- 

Sur  ces  hypothèses  on  avait  construit  des  Tables  qui  représen- 
taient tolérablement  les  observations  faites  avant  Tycho.  Mais,  en 
les  appliquant  à  celles-ci,  Kepler  reconnut,  par  des  épreuves 
multipliées,  qu'elles  s'en  écartaient  de  quantités  trop  fortes,  et 
trop  régulièrement  variables ,  pour  qu'on  pût  les  attribuer  à  des 
erreurs  d'observation  accidentelles;  de  sorte  que  ces  écarts  de- 
vaient provenir,  au  moins  en  partie ,  de  la  fausseté  des  hypothèses 
d'oà  les  Tables  étaient  déduites. 

Il  put  toutefois  constater  ainsi ,  qu'entre  les  limites  d^approxt- 
mation  auxquelles  ces  Tables  pouvaient  atteindre,  le  point 
d'équant  de  chaque  orbite  planétaire  devait  être  placé  comme  Pto- 
lémée l'avait  supposé.  C'est-à-dire  que  le  centre  du  cercle  excentri- 
que décrit  par  la  planète^  bissectait  la  distance  du  point  d'équant 
au  soleil. 

Alors  la  généralité  de  son  esprit  lui  fit  comprendre  que  l'orbe 
terrestre  devait  avoir  aussi  son  point  d'équant  propre ,  placé  sui- 
vant la  même  règle,  et  que,  sans  doute,  la  petitesse  de  l'inter- 
valle qui  le  séparait  du  centre  du  cercle  avait  mal  à  propos  fait 
croire  qu'il  coïncidait  avec  lui.  J'ai* raconté  dans  le  tome  IV, 
page  436 ,  le  procédé  ingénieux  par  lequel  il  parvint  à  mettre  celte 
vérité  en  évidence ,  et  à  faire  rentrer  sous  ce  rapport ,  le  mouve- 
ment de  la  terre  dans  la  loi  générale  à  laquelle  tous  les  corps  pla- 
nétaires paraissaient  assujettis.  Il  donna  ainsi  aux  Tables  du  soleil 
une  exactitude  que  Tycho  n'avait  pas  connue  ;  et ,  heureusement 
pour  lui,  la  petitesse  de  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre,  fit  que 
l'hypothèse  de  l'excentrique  à  équant  appliquée  ;\  cet  orbe,  donnait 
des  résultats  h  peine  différents  de  l'ellipse  qui  était  sa  forme  véri- 
table, encore  ignorée. 

Mais,  puisque  cette  même  hypothèse  se  montrait  insuffisante 
quand  on  l'appliquait  aux  planètes ,  dont  les  orbites  sont  beaucoup 
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plus  excentriques,  Kepler  en  vint  à  penser  que  celles-ci  pour- 
raient bien  différer  du  cercle ,  dans  des  ordres  de  quantit<^s  qui 
devenaient  insensibles  sur  Torbe  terrestre ,  dont  TeKcentricité  est 
à  peine  appréciable.  C'est  pourquoi,  se  trouvant  alors ,  par  une 
bonne  fortune^  spécialement  occupé  à  la  théorie  de  Mars,  il  en- 
treprit de  déterminer  géométriquement ,  d'après  l'observation  ,  les 
directions  et  les  longueurs  des  rayons  vecteurs  héliocen triques  de 
cette  planète ,  en  divers  points  de  son  orbite ,  pour  voir  si  ces 
deux  ordres  d'éléments  étaient,  ou  n'étaient  pas,  effectivement 
compatibles  avec  les  conditions  d'une  exacte  circularité. 

59.  Pour  cela  il  employa  le  procédé  que  nous  avons- rapporté 
d'après  lui,  à  la  fin  de  la  i*"*  sect.  du  chap.  IV,  page 85,  §  40  quin^ 
quies.  A  deux  époques  différentes ,  séparées  par  une  ou  plusieurs 
révolutions  sidérales  de  Mars,  on  a  observé  cette  planète,  qui  s'est 
trouvée  aÎTisi  revenue  à  un  même  point  de  son  orbite.  La  corde  de 
l'arc  décrit  par  la  terre  entre  les  deux  époques,  est  calculable  d'a- 
près la  théorie  de  ce  mouvement  précédemment  établie.  On  la 
prend  pour  base  d'un  triangle  rectiligne  qui  a  son  sommet  à  Mars, 
rendu  artificiellement  fixe,  et  l'on  en  conclut  ses  coordonnées  hé* 
liocentriques  aux  époques  choisies.  Le  premier  élément  nécessaire 
pour  une  telle  recherche,  c'est  la  durée  de  la  révolution  sidérale 
de  la  planète.  Kepler  la  supposait  de  68©  23^  32™  ;  tandis  que  les 
évaluations  modernes  consignées  dans  notre  tableau  C ,  §  36 ,  don- 
nent 686J  23^  3o™  39*  047.  L'erreur  était  ainsi  de  i™  21%  pres- 
que la  même  que  celle  d'Hipparque,  en  sens  opposé.  Mais  elle 
était  sans  importance  pour  le  but  proposé.  £n  effet,  d'après  ce 
même  tableau  C ,  le  mouvement  sidéral  de  Mars  en  24^  ou  1440"", 
est  de  ï886",5;  ce  qui  fait  pour  i™,  i'',3i  :  et  pour  i"*2i,  i",76. 
La  petitesse  de  cette  quantité  l'aurait  rendue  insaisissable  aux  pro- 
cédés d'observation  que  l'on  avait  du  temps  de  Kepler.  La  valeur 
attribuée  par  lui  à  cet  élément  fondamental,  était  donc  parfaite- 
ment suffisante  pour  l'usage  qu'il  en  voulait  faire  ;  et  il  ne  lui 
restait  qu'à  se  procurer  des  observations  de  Mars ,  qui  compris- 
sent entre  elles  l'intervalle  de  temps  ainsi  assigné.  Il  les  trouva 
dans  le  trésor  astronomique  que  Tycho  avait  amassé  par  une  ex  « 
ploration  continue  du  ciel ,  suivi  assidûment  pendant  beaucoup 
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d'années.  Non  pas  toutefois  qif  elles  s*y  présentassent  d*elles-mémes 
aux  intervalles  reqois,  ce  qu'on  ne  pouvait  raisonnablement  espé- 
rer, mais  il  suHSsait  qu'elles  en  fussent  proches ,  car  étant  toujours 
accompagnées  de  précédentes  et  de  suivantes  très- voisines ,  en  rai- 
son de  l'assiduité  de  l'observateur,  on  pouvait  aisément  les  rame- 
ner, par  une  simple  interpolation  numérique,  à  Tintervalle  précis 
qu'on  en  exigeait.  C'est  ce  que  fit  Kepler  :  il  en  choisit  d*abord  cinq 
qu'il  ramena  ainsi  aux  conditions  requises,  et  je  vais  les  rapporter 
textuellement,  parce  que  ce  sou t  les  premières  qu'il  ait  employées 
à  des  déterminations  définitives  {*).  Il  y  joignit,  comme  données 
fondamentales  du  calcul ,  les  longitudes  do  soleil  déduites  des  Ta- 
bles de  Tycho  pour  les  mêmes  instants^  et  les  longueurs,  corres- 
pondantes des  rayons  vecteurs  de  Torbe  terrestre.  Mais  il  n'em- 
prunta pas  ces  longiteurs  aux  Tables ,  où  elles  étaient  évaluéc:s  dans 
l'ancienne  hypothèse  de  l'excentrique  simple.  Il  les  prit,  calculées 
dans  l'hypothèse  de  l'excentrique  à  équant,  qu'il  avait  piéalable- 
ment  prouvé  être  nécessaire ,  pour  la  terre  comme  pour  les  planè- 
tes (^^).  On  verra  dans  un  moment  combien  cette  rectification 
avait  d'importance.  Kepler  n'a  pas  inséré  dans  son  tableau  les  la- 
titudes géocentiiques  de  Mars,  correspondantes  aux  longitudes 
qu'il  rapporte.  Celles-ci  suffisaient  momentanément  pour  son  but, 
qui  était  de  calculer  seulement  les  distances  accourdes  géocentii- 
ques p,  pi,  ainsi  que  la  distance  accourde  héliocentrique  p',  qui 
en  résulte ,  afin  de  montrer  la  sûreté  de  la  méthode ,  par  l'identité 
des  valeurs  de  cet  élément  final,  provenant  de  ses  déterminations 
diverses,  que  pouvaient  fournir  les  cinq  stations  terrestres ,  com^ 
binées  deux  à  deux.  Mais  nous  trouverons  tout  à  l'heure,  dans  les 
observations  mêmes  qu'il  cite,  les  données  nécessaires  pour  sup- 
pléer à  son  silence,  et  pour  compléter  ainsi  le  calcul  du  lieu  hélio- 
centrique de  Mars.  En  attendant,  voici  le  tableau  donné  par  Ke- 
pler, De  motibiis  steilœ  Martis,  cap.  XXVIII,  pag.  t52. 


(")  D^  tMOtihttS  Stella!  Partis  y  04ip.  \\.Vlll,  pag.  i5a. 

(**;  l/;i^, ,  c«p.  XXVI  el  WVIl.  I^  mèlbodc  qo«-  Kepler  employa  pour 
oUblir  cette  iicecssil<^,ain»i  que  lo&doiaiis  de  son  calcul,  sont  exposés  Avec 
«ne  parr»tlo  olarle  dans  VAso^nom-f  de  Sch^ibort,   tome  ll>  pages  i63-i6^- 


PHYSK^UE. 


i35 


LORovaua 

DATES  JUUR1I1IES    DES    OUiaVATIOR  1. 

LCUHi 

IHTKaVAI.LtS 

conséctitirs, 

LOWOlTIIOa 

géocentrique 
«le  Mars, 
comptée 

LOMCITCDII 

<lu  soleil 

comptées   aussi 

du  point 

équtnoxial 

actuel  Y  • 

du  rayon  vec- 
teur terrestre 
exprimée 
en  parties 

exprimés 
en  jours. 

du  point 
^qninoxial 

actuel  T. 

de  la  distance 

moyenne 

de  la  terre 

au  soleil. 

Années. 

i583.    Aypil  23,  jour  ii3«, 

h      ni 

8.  6 

j       h     m 

i2i.ag.3o 

42.10.  3 

1,01 049 

i584b.  .: 

686.^3. 34 

i3i .48.20 

359.41.  4 

0,99770 

1                                       '•••••••«.•,  •!■. 

i5S5.    Mars  lo,  jour  69^, 

7.40 

686.!23.3o 

«587.    Janv.a6,  jour  26», 

7. 10 

686.23.35 

184.41.45 

3i6.  5.55 

o,i)86i3 

»588».  Dec.  i3,  jour  348«, 

6.45 

686.a3.3o 

ig3. 35.40 

271.44*53 

0,98203 

'Sgo.    Ocl.  3i,  jour  3o4«, 

6.i5 

227.28.33 

0,9*^770    1 

Kepler  n'énonce  pas  les  subdivisions  des  heures  en  minutes, 
mais  en  fractions  simples  de  l'heure.  De  même  pour  les  longitudes 
delà  planète  il  subdivise  la  minute  d'arc  en  fractions  simples.  Il  ne 
marque  les  secondes  d'arc  que  pour  le  soleil.  Dans  ses  expressions 
le  rayon  de  l'orbe  terrestre  est  représenté  par  le  nombre  100000. 
'  A  cette  époque  l'usage  et  la  notation  des  décimales  n'avaient  pas 
encore  été  introduits  dans  les  calculs  numériques.  Les  logarithmes 
n'étaient  pas  non  plus  inventés;  de  sorte  que  Kepler  a  été  con- 
traint de  faire  toutes  ses  computations  trigonométriques  avec  les 
sinus  naturels. 

Il  a  eu  besoin  d'évaluer  la  précession  pour  un  intervalle  de 
temps  égal  à  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  Mars.  Il  lui  at- 
tribue pour  valeur  i'  36".  La  formule  que  j'ai  annexée  en  note  au 
§  SIS  bis^  pskge  29,  donne  pour  la  précession  annuelle  en  i585, 
5o",2i2;  ce  qui,  appliqué  à  la  durée  d'une  révolution  sidérale  de 
Mars,  produit  1'  34",4^.  La  différence  est  si  peu  de  chose  compa- 
rativement aux  incertitudes  des  observations  employées,  que  je 
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préfère  conserver  révaluation  de  Kepler  pour -le  suivre  déplus 
près  dans  ses  calculs  (*). 

On  pourra  se  demander  pourquoi  il  a  rassemblé  ainsi  cinq  obser- 
vations tandis  que  deux  suffisaient  pour  fixer  la  position  de  la  pla- 
nète. Son  motif  a  été,  comme  il  le  dit  lui-même,  de  montrer  la 
sûreté  de  la  méthode,  par  Taccôrd  des  résultats,  que  remploi 
des  couples  consécutifs  lui  donnerait,  et  il  a  fait  le  calcul  pour 
tous. 

Il  commence  par  combiner  l'observation  de  1 585  avec  celle  de 
1587.  Je  les  prendrai  aussi  comme  exemple  d'application ,  et  j'en 
présente  ici  les  éléments  rattachés  aux  notations  que  nous  avons 
adoptées  dans  nos  formules  générales.  Je  choisis  le  point  équi- 
noxial  de  la  première  époque  pour  représenter  To»  en  consé-. 
quence  je  retranche  i'  36"  des  longitudes  de  la  planète  et  du  soleil 
observées  à  la  deuxième  époque  pour  les  ramener  à  la  même  ori- 
gine. J'ai  ainsi 

L  =359«4i'4'',     R  =0,99770,     /  =  i3i«48'2o", 

L,  =  3i6°4' 19",     R,  =  o,986i3,     /,  =  i84**4o'  9"; 

«  • 

j'introduis  d'abord  ces  données,  dans  la  première  des  équations  [3], 
§  40  quinquies  y  page  86 ,  qui  est 

psin(/,  —  /)  =  R,  sin(L«  —  /,)  —  Rsin(L  —  /,), 
et  j'en  tire  la  distance  accourcie  de  Mars  à  la  première  station  : 

p  =  -1-0,9278409  —  0,1087433  =  0,8190976; 

Iogp=:  1,9133355. 

Kepler,  par  le  calcul  trigonomé trique  trouve  pour  celte  même  dis- 
tance 0,81915  (**).  C'est  la  ligne  qui  est  désignée  par  sti  ,  dans  sa 
figure. 


(*)  Kepler,  diaprés  les  obscrvaj,inn6  de  Tycho ,  supposait  la  précession 
égale  à  25'3o"  en  3o  ans,  ce  qui  fail  5i"  par  année.  De  moiihussteUeo  Harlis, 
cap.  XVI ,  pag.  107. 

(*»*)  Ihid.y  cap.  XXVllI,pa{;.  154. 
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Je  cherche  ensuite  la  distance  accourcie  héliocentrîque  p'  par 
son  expression  formée  §59  ,  page  77, 

p'=rp    I ^cos(L— /)-h—      ; 

L  P  P  J 

elle  donne 

p' =  I  ,6620649»     logp' =:  o, 22065  39. 

Kepler  trouve  pour  cette  même  distance  i  ,66208.  CVst  la  ligne 
qui  est  désignée  par  avi ,  dans  sa  figure. 

Je  calcule  ensuite  les  deux  coordonnées  héliocen triques  x\  y\ 
parleurs  expressions  formées  §58^  page  749 

x'  =r  p  cos /  —  R  cos L,  y'  =  p  sin  /  —  R  cosL; 

elles  donnent 

x' =  —  1,5436989,         logx' =  0,18856  26  — 
y  =  4- 0,6160592,         log7'==  I  ,7896226; 

de  là  on  déduit  la  longitude  héliocentriqiie  /',  par  les  formules  du 
§38,  page  74, 

cos  /'  =  — 7  5  sin  /'  =  -7  • 

p  p 

Elles  donnent 

logcos/'  =  1 ,96790 87  — ,     log  sin  /'  =  1 ,56896  87  4- . 

L'angle  /'  se  présente  ainsi  comme  ayant  son  cosinus  négatif,  et 
son  sinus  positif.  D'après  ce  caractère  il  doit  être  compris  entre 
90° et  180°.  Avec  cette  interprétation  les  deux  expressions  précé- 
dentes s'accordent  à  donner 

/'==  i58"i4'38",6. 

Kepler  trouve 

ï58''i4'52". 

Nos  résultats  sont  donc  en  tout  conformes  aux  siens,  sauf  quel- 
ques différences  de  décimales  peu  importantes.  Mais  le  système  de 
formules  algébriques  qui  nous  a  servi,  sans  être  peut-être  prati- 
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quement  plus  court  que  le  calcul  trigonométrique ,  a  sur  lui  le 
grand  avantage  de  s'appliquer  ainsi  à  tous  les  cas  particuliers , 
sans  le  secours  de  figures  spéciales  qui  en  guident  l'emploi.  Toutes 
les  opérations  numériques  qu'elles  prescrivent  s'exécutent  direc- 
tement sur  les  données  que  l'observation  a  fournies ,  et  'tous  les 
résultats  qu'elles  amènent,  s'interprètent  immédiatement  d'après 
les  seules  indications  des  signes  algébriques  qui  les  affectent ,  sans 
que  leur  signification,  ni  leurs  caractères  spécifiques,  aient  besoin 
d'être  discutés,  ou  justifiés  par  des  considérations  particulières. 
Cette  généralité  de  sens  et  d'usage ,  qui  est  propre  aux  formules 
algébriq^ues ,  est,  à  mon  avis,  ce  qui  les  rend  presque  toujours 
éminemment  convenables  comme  procédés  d'exposition. 

Dans  cet  exemple,  Kepler  ne  s'est  pas  occupé  des  latitudes,  qui 
n'y  avaient  aucune  importance  ;  mais  je  vais  les  considérer  pour 
compléter  l'application. 

En  interpolant  les  observations  complètes  de  Mars  qu'il  présente 
comme  le  fondement  de  son  tableau,  je  trouve  qu'à  la  date  du  jour 
pour  laquelle  la  position  de  i585  est  établie,  on  a  dû  avoir 

la  latitude  géocentrique  :    ^  =  -f-  3®  26'  27''  boréale. 

Or,  par  les  formules  des  §  58  et  §  59,  la  troisième  coordonnée 
héliocentrique  z\  a  ces  deux  formes  : 

z'  =r  p  tang  \y     z'  =  p'  tang  V  ; 

conséquemment 

tang  V  =  ^ ,•  tangV; 
P 

et  comme  tout  se  trouve  connu  dans  l'expression  de  tang  V,  on 
en  tire 

la  latitude  héliocentrique  :  V  =  i"  4ï'5o",o. 

On  peut  alors  calculer  le  rayon  vecteur  héliocentrique  /  par  son 
expression 

/  1=  — ^,  =  pM  1  H~  2  sin'  T  ^'  -f-  4  sin*  |  >' .    .  etc.  } 
cos  X'       '    •  3  -T        2  j 
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et  Ton  trouve 

r'  =z  I  ,662  82. 

Kepler  donne ,  page  157, 

1 ,662  08  environ. 

Il  ne  dit  pas  de  quelle  latitude  \  cette  valeur  est  déduite;  mais 
la  proximité  des  résultats  montre  qu'elle  a  dû  être  très-peu  diffé- 
rente de  celle  que  nous  avons  emjdoyée. 

GO.  Kepler  répéta  îe  calcul  de  la  distance  héliocentrique  ae- 
courcie  0',  en  combinant  deux  à  deux  les  autres  stations  terres- 
tres que  son  tableau  mentionne.  Il  trouve  toujours  pour  cette 
distance  des  valeurs  qui  ne  diffèrent  entre  elles  que  dans  leurs 
deux  derniers  chiffres,  soit  par  Teffet  des  petites  incertitudes  des 
coihputations  arithmétiques,  soit  en  conséquence  des  légères  er- 
reurs qui  ont  dû  inévitablement  affecter  les  observations  em- 
ployées. Il  en  conclut  avec  toute  raison  que  la  méthode  est  sûre 
et  le  résultat  moyen  indubitable.  On  peut  voir  clairement  quelle 
a  été  la  cause  déterminante  de  ce  succès,  et  elle  est  toute  à  la 
gloire  de  Kepler. 

D'après  les  équations  [3],  établies  au  §  40  quinguies^  page  86, 
les  deux  distances  accourcies  géocen triques  p,  p, ,  sont  des  fonc- 
tions linéaires  des  deux  rayons  vecteurs,  terrestres  R,  Ri;  et  la 
distance  accourcie  héliocentrique  p' ,  qui  en  résulte,  a  pour  son 
carré  p'%  une  fonction  du  second  degré  de  ces  mêmes  rayons, 
comme  le  montre  son  expression  en  p,  §  39,  page  77  ;  les  erreurs 
commises  dans  l'évaluation  de  ces  deux  éléments  rejaillissent  ainsi 
sur  elle.  Admettons  un  moment  que  Kepler  les  eût  pris  dans  les 
Tables  de  Tycho,  qui  étaient  établies  sur  Tancienne  hypothèse 
de  Texcentrique  simple.  D'après  l'examen  que  nous  avons  fait  de 
cette  hypothèse  dans  le.  tome  IV,  §  359,  pages  495  et  suivantes, 
si  Ton  nomme  e'  rexcenlricité  que  Ton  attribue  au  cercle  excen- 
trique, c'est*à-dire  la  dislance  de  son  centre  au  soleil  exprimée 
en  parties  de  son  rayon  a',  l'expression  du  rayon  vecteur  terrestre 
pour  le  temps  /,  compté  depuis  le  passage  au  périhélie^  est,  en  se 
bornant  aux  termes  de  Tordre  c'% 

/• 

-  1—  I  -h  I  a'-  —  c  cos  nt  —  [  c'^  cos  2  nt, 
a 
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mais  nous  avons  remarqué  aussi  que,  pour  ne  pas  avoir  dans  Ta- 
Domaiic  vraie  des  erreurs  qui  seraient  intolérables,  on  était  con- 
traint de  prendre  é  égal  kn  e,  e  désignant  Texcentricité  de  Tellipse 
réelle,  ce  que  les  anciens  avaient  été  conduits  à  faire  insciemment 
par  cette  raison  même.  L'expression  du  rayon  vecteur  terrestre 
ainsi  déterminée,  devient  donc 

r 

— ;  =  1  -h  e"'  —  2.e  cos  nt  —  o?  cos  2  nt. 
a 

Or  le  vrai  rayon  vecteur  elliptique,  dont  j*ai  rapporté  l'expression 
comme  type,  au  tome  IV,  page  485,  est,  dans  les  mêmes  limites 
d'approximation, 

-=i  -j-  ^  e-  —  e  cos  nt  —  je^  cos  2  ni. 

L'erreur  de  cet  élément,  calculé  dans  l'hypothèse  de  l'excentrique 
simple,  est  donc 

-4-  .L  g>  _-  e  cos  nt  —  \e^  cos  2  nt, 

c'est-à-dire  qu'elle  se  montre  déjà  dans  un  lerme  qui  est  de  l'ordre 
de  l'excen'tricité  même;  et  elle  varie  aux  divers  points  de  Torbite 
entre  les  valeurs  extrêmes  —  ^,-f-  ^,  dont  la  première  se  réalise 
au  périhélie  où  l'angle  ht  est  nul;  la  seconde  à  l'aphélie  où.  il  de- 
vient i8o°.  Telles  auraient  donc  été  aussi  l'ordre,  et  la  nature 
des  discordances  qui  se  seraient  introduites  dans  les  valeurs  de  p', 
calculées  par  Kepler,  s'il  leS  avait  fondées  sur  des  rayons  vecteurs 
terrestres  R,R| ,  pris  dans  les  Tables  de  Tycho. 

Mais  il  fut  heureusement  sauvé  de  ces  inexactitudes  par  l'idée 
qu'il  s'était  faite  que  l'orbe  de  la  terre  devait  avoir  son  équant 
comme  les  planètes,  la  généralité  naturelle  de  son  esprit  l'ayant 
depuis  longtemps  conduit  à  concevoir  que  tous  ces  corps,  circu- 
lant ensemble  dans  un  même  sens  autour  du  soleil,  devaient  suivre 
dans  leurs  mouvements  des  lois  pareilles.  Au  §  50S  du  lome  IV, 
pages  436  et  suivantes,  j'ai  exposé  la  méthode  rigoureuse  qu'il  avait 
employée  pour  déterminer  la  position  de  l'équant  terrestre,  et 
pour  constater  que  le  centre  du  nouvel  excentrique  bjssectait 
aussi  en  parties  égales  Tancienne  excentricité  adoptée  depuis  Hip- 
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parque  (*).  Lorsque  nous  avons  discute  cette  seconde  hypothèse 
au  §  558  du  tomelV,  pages  49^  et  suivantes,  npus  avons  vu  qu'en 
faisant  toujours  partir  le  temps  t  du  périhélie,  le  rayon  vecteur 
loené  du  soleil  à  la  terre  se  trouve  alors  avoir  pour  expression 
approximative 

r 

-  =  I  H-  7  ^'  —  tf  cos  «r  ~  I  c'  cos  2  nt  ; 

il  surpasse  donc  le  rayon  vecteur  elliptique  exact  de 

-J-  tf*  {  I  —  cos  2  «r  I     ou     \é^  sin'  nt, 

quantité  toujours  positive.  Ainsi  Terreur  ne  se  montre  plus  dans 
les  termes  du  premier  ordre.de  l'excentricité,  mais  seulement 
dans  ceux  <lu  second  ordre.  Or,  la  valeur  de  er,  pour  la  terre, 
étant  o,oi68o3,  son  carré  0,00028284  est  de  69  à  60  fois 
moindre;  ce  qui  abaisse,  dans  la  même  proportion,  Tordre  de 
l'erreur,  comparativement  à  celle  que  Texcen trique  de  Tyclio  au- 
rait entraînée.  Ce  faible  reste  d'influence,  siir  l'appréciation  des 
rayons  vecteurs  terrestres,  devait  se  perdre  dans  les  incertitudes 
(les  observations  de  ce  temps;  mais  on  va  voir  que  Kepler  parvint 
à  le  rendre  sensible  dans  Torbite  de  Mars,  dont  l'excentricité  est 
presque  six  fois  plus  grande  que  celle  de  Torbe  terrestre  (**). 

61.  Dans  le  tome  IV,  pages  43 1 -435,  j'ai  donné  un  aperçu  des 
tentatives  multipliées  et  infructueuses  qu'il  avait  d'abord  faites, 

I 

pour  représenter  les  mouvements  de  Mars  par  un  excentrique  à 
équant,  dont  les  éléments  étaient  calculés  de  manière  à  satisfaire 
aux  oppositions  de  cette  planète  observées  par  Tycho;  et  j'ai  dit 
conjment  ce  manque  de  succès  Tavait  conduit  à  soupçonner  que 
l'orbite  réelle  pouvait  bien  ne  pas  cire  un  cercle  exact.  Après  qu'il 


C*)  Tout  le  détail  de  son  calcul  est  présenté  avec  une  parfaite  clarté  dans 
Yistronomie  de  Schubert,  tome  11,  pages  iGv.-iGS. 

{**)  Ne  voulant  ici  que  rappeler  les  formules  qui  avaient  été  préparées  au 
tome  IV,  j^y  ai  laissé  Torigino  du  temps  au  périhélie,  comme  nous  l^av.ions 
placée  alors'.  Mais  nous  devrons  .tout  à  Pheure  la  transporter  à  Taphélie, 
pour  nous  conformer  à  Pusage  des  anciens  astionomes,  que  Kepler  a  éga- 
lement suivi  dans  tous  ses  calculs. 
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fut  parvenu  à  déterminer,  indépendamment  de  toute  Hypothèse, 
les  longueurs  et  les  directions  absolues  de  plusieurs  rayons  vec- 
teiïrs  héliocentriques  de  Mars,  il  entreprit  d'attaquer  directement 
le  problème  par  la  voie  géométrique.  Pour  cela  il  prit,  dans  ses 
déterminations  précédentes,  trois  lieux  héliocentriques  de  Mars, 
dont  il  rapporta  les  longitudes  diverses  à  un  même  point  équi- 
noxial  fixe  Toj  en  y  corrigeant  l'effet  relatif  de  la  précession. 
Comme  il  connaissait  la  longitude  de  la  trace  de  l'orbite  sur  Fé- 
clip tique,  et  son  inclinaison  à  ce  plan,  il  put  calculer  les  angles 
compris  dans  Torbite,  depuis  le  nœud  ascendant  jusqu^à  chacun 
des  rayons  vecteurs  désignés;  et  leur  ajoutant  un  arc  commun, 
égal  à  la  longitude  du  nœud  ascendant  lui-même,  il  obtint  les 
longitudes  des  trois  rayons  comptées  dans  rorbite,  à  partir  d'une 
même  origine,  comme  on  le  pratique  encore  aujourd'hui.  Voici 
l'ensemble  des  données  ainsi  formées  (*).  L'époque  commune  à 
laquelle  elles  se  rapportent  est  le  3i  octobre  iSgo. 


LONGCBUaS 

des 

cayons  vecteurs  liéHocentriques 

exprimées  en  parties 

du  rayon  moyen  de  l'orbe 

terrestre. 

LECaS    LOITGITDDKa 

respectives 
comptées  dans  l'orbite 

autour  du  soleil 
à  partir  du  même  point 

équinoxial  Tq* 

LBVa»   DMTAXCB» 

au  nœud  ahcendant 

comptées  sur  l'écliptique 

et  approximativement 

indiquées. 

r^*^      1, 47750 

r^'^     i,66a55 
r^^^     1 ,63ioo 

^      1      If 

44- 16.52 
158.19.  4 
185.24.21 

—        a. 29 
-+-    111.34 

-h  i38.39 

On  voit  que  les  trois  rayons  vecteurs  sont  convenablement  ré- 
partis sur  le  contour  d'un  demi-cercle  de  la  planète  :  le  premier 
près  du  nœud  ascendant,  le  deuxième  incliné  sur  la  ligne  des 
nœuds  d'environ  68°,  le  troisième  d'environ  ^\^, 

Ces  données  sont  construites  géométriquement  dans  la  fig.  i3, 
qui  est  tracée  dans  le  plan  de  l'orbite.  S  est  le  soleil,  autour  du- 


(*)  De  molihus  stellœ  Martis,  cap.  XLI,  pag.  aoi  et  202. 
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quel  les  trois  rayons  vecteurs  sont  places  avec  leurs  longueurs 
respectives,  et  conformément  aux  inclinaisons  relatives,  assignées 
par  les  différences  de  leurs  longitudes  dans  l'orbite.  Soit  G  le 
centre  d*iin  cercle  dont  la  circonférence  passe  par  les  trois  points 
H'),  H*),  r<^\  Si  Mars  décrit  réellement  un  cercle,  ce  ne  peut  être 
que  celui-là.  Menant  alors  le  diamètre  qui  passe  par  les  points 
S,C,  Taphélie  se  trouvera  en  A,  le  périhélie  en  P;  AC  sera  le 

rayon  a  du  cercle  excentrique;  et  —  ou  e  sera  rexcentricité  ex- 
primée en  parties  de  ce  rayon.  Il  ne  reste  donc  qu'à  déduire  ma* 
thématiquement,  des  données  fournies,  la  longueur  du  rayon  a, 
la  direction  du  diamètre  aphélie  P  A,  puis  à  voir  si  Temploi  de  ces 
deux  éléments  fournit  des  résultats  conformes  aux  observations 
tact  pour  les  trois  lieux  considérés  que  pour  tout  autre  point 
quelconque  appartenant  comme  eux  à  l'orbite  réelle  de  Mars. 

Kepler  résolut  aisément  ce  problème  par  voie  trigonométrique  ; 
et  l'issue  confirma  le  soupçon  qu'il  avait  conçu.  Le  rayon  a  se 
trouva  notablement  plus  petit,  et  l'excentricité  e  notablement  plus 
grande  que  toutes  les  approximations  précédentes  ne  Pindiquaient. 
L'aphélie  calculé  A  se  trouva  aussi  transporté  de  plus  de  1  ^  y, 
hors  de  la  place  que  lui  assignait  une  première  détermination  qui 
ne  pouvait  être  aussi  fautive.  Enfin,  le  même  calcul,  appliqué  à 
d antres  points  pris  également  sur  l'orbite  réelle,  donnait  à  ces 
trois  éléments  des  valeurs  différentes,  quoiqu'ils  dussent  résulter 
les  mêmes  de  toutes  ces  épreuves ,  si  l'hypothèse  circulaire  était 
véritable.  Kepler  se  tint  donc  pour  à  peu  près  assuré  qu'elle  était 
fausse,  et  que  I'orbite  de  Mars  m'est  pas  un  cercle  exact  ;  mais 
il  lui  fallait  constater  ce  fait  par  bien  d'autres  vérifications  en^ 
core,  avant  de  rompre,  pour  ses  contemporains  et  pour  lui-même, 
un  préjugé  admis  universellement  comme  principe  depuis  trois 
mille  ans. 

Ces  discordances  de  résultats  provenant  de  combinaisons  di* 
verses,  sont  aisément  compréhensibles  aujourd'hui  pour  nous^ 
qui  savons  par  Kepler  que  l'orbite  réelle  est  une  ellipse.  En  effet» 
il  est,  à  la  vérité,  toujours  possible  de  trouver  et  d*assigner  une 
circonférence  de  cercle,  qui  passe  par  trois  points  donnés  de  posi- 
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tion  ;  puisqiill  suffit  de  mener  dans  leur  plan  des  perpendicu- 
laires sur  le  milieu  des  droites  qui  les  joignent,  et  le  concours  de 
ces  perpendiculaires  détermine  le  centre  du  cercle  cherché.  Mais, 
quand  les  trois  points  sont  pris  sur  une  ellipse,  le  concours 
des  perpendiculaires  ne  s'opère  au  centre  même  de  cette  courbe 
que  sous  des  conditions  spéciales  et  exceptionnelles  ;  lorsque  les 
droites  de  jonction  sont  rectangulaires  entre  elles,  et  respective- 
ment parallèles  aux  axes  principaux.  Dans  tout  autre  cas  le  point 
de  concours  est  hors  du  centre  de  l'ellipse  à  une  distance  variable, 
qui  est  du  même  ordre  de  grandeur  que  la  différence  des  deux 
axes,  conséquemment  de  Tordre  e%  si  Ton  nomme  e  le  rapport  de 
l'excentricité  au  demi  grand  axe.  Cette  distance,  que  je  désigne 
généralement  par  Ké?%  étant  vue  du  foyer  S,  à  la  distance  ae^  y 
sous-tend  un  angle  visuel,  qui  détermine,  et  constitue,  Técart  an- 
gulaire de  Taphélie  calculé,. à  droite  ou  à  gauche  de  l'aphélie  véri- 
table, écart  qui  peut  devenir  ainsi,  occasionnellement ,  du  même 
ordre  que  la  fraction  e  elle-même. 

62.  Puisqu'il  était  absolument  impossible  d'identifier  l'orbite 
de  Mars  avec  une  circonférence  de  cercle,  le  seul  moyen  de  recon- 
naître sa  véritable  forme,  c'était  de  la  construire  dans  son  propre 
plan ,  telle  que  les  observations  la  donnent;  ce  que  Kepler  pou- 
vait faire ,  puisc^u'il  n'avait  pour  cela  qu'à  distribuer  dans  ce  plan 
autour  du  soleil ,  avec  leurs  rapports  réels  de  longueurs  et  de  po- 
sitions relatives,  les  rayons  vecteurs  héliocentriques ,  qu'il  était 
parvenu  à  déterminer.  Mais  l'élément  principal  de  cette  construc- 
tion, ce  devait  être  évidemment  la  direction  et  la  longueur  du  plus 
grand  diamètre  de  l'orbite ,  celui  qui ,  passant  par  le  soleil ,  se  di* 
rige  au  périhélie  et  à  l'aphélie  de  la  planète.  Les  longitudes  hélio- 
centriques deèesdeux  points  étaient  déjà  connues  très-approxi- 
mativement  d'après  les  observations  d^opposition  anciennes  et 
modernes,  dont  l'ensemble  avait  servi  à  établir  les  particularités 
principales  du  mouvement  de  longitude  de  Mars  ( *),  Kepler  cher- 
cha dans  les  registres  de  Tycho ,  des  observations  qui  en  fussent 
proches,  et  qui  se  trouvassent  séparées  par  des  révolutions  sidé- 


en) Demotibus  Stella  Martis,  cap.  XVllI^pag^.  108. 
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raies  de  Mars  à  peu  près  complètes,  condition  qu'il  acheva  de 
rendre  tout  à  fait  exacte  au  moyen  d'interpolations.  Il  put  s'en 
procurer  cinq  près  de  l'aphélie  i  et  seulement  trois ,  près  du  péri- 
hélie. Je  vais  en  présenter  ici  les  éléments  sous  forme  de  tableau , 
après  quoi  je  dirai  comment  il  en  fit  usage  (  ^). 


BATKS   JDUKKIIES   "DCS    OBSEmVATIOMA. 


LtCKS  11ITBKTA.LLIS 

consécutifs 
eKprimés  en  jour». 


LOHGITtIDBS 

gépceali-i«[ues 

Ak  Mars, 

comptées  »ur 

1  écliptique, 

à  partir 

du  point 

équinoxisl 

Mctuel  "Y"  • 


tONOUVDES 

du  soleil 
cuniptées' 

aussi 

du  point 

équinoxial 

actuel  T- 


LOHOVEOa 

du  rayon  vec- 
teur terrestre 
exprimée 
en  parties 
deia  distance 
moyennr 
de  la  terre 
au  soleil. 


DBIIONA- 
TIOH 

graphiq. 

des 

stations 

terrestres 


Observations  de  Mars  faites  près  de  l'aphélie. 


ti     m    s 

iSS5.    Fév.  17,  jour  48*,  10.  o.  0  pm 
1587.    JanT.  5,  jour  5^,      9.31.  o 
i588b.  Nov.!22,  j.jarSa;*,    9.  a.3o 
iSgo.    Oct.  10,  jour 283s    8.35.  o 
i6ooB.  Mars  6,  jour  66*,    6. 17.30 


j       h     m    s 

686.23.3 1.  o 


686.23.3i.3o 
686. 23.32. 3o 
5[686.23.32.3o] 


i35.i2.3o 


182.  8.3o 
182.35.40 
i70,i3.3i> 
1 19.18.30 


339.22.37 


296.21.16 

25o.55.  8 

206.58.4^ 
356.3 1.36 


o,99'7o 

Ti 

0,98300 

T. 

0,98355 

T, 

0,99300 

T4 

0,99^67 

T, 

Observations  de  Mars  faites  près  du  périhélie. 


1589.    ^ov.    i,jour3o5*,   G.io.  opm 
1591.   Sep.  19,  jour 262®,   5.42.  o 

l.'igîB 

159I.   Août  6,  jour 21 8*,    5.i4.  o 


686.23.33.  o 
686.23.32.  o 


390.59.15  229.13.56 
284.18.30  1185.47.  ^ 
346.56v  o    143.36.13 


0,98730 

o,9994<> 
i,oii83 


Kepler  dit  n'avoir  trouvé  que  ces  trois  observations  faites  proche 
du  périhélie  de  Mars,  parce  que,  dans  Tannée  r585,  le  passage  de 
la  planète  par  ce  point  eut  lieu  en  été,  les  crépuscules  durant  alors 
pendant  toute  la  nuit  en  Danemark. 

C")  De  motibus  stellœ  Martis ,  cap.  XLII,  pag.  2o4  et  206. 
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65.  Pour  bien  saisir  Tensemble  de  ces  données  y  et  en  coni- 
prendre  clairenaenl  Tapplication,  il  faut  jeter  les  yeux  sur  \sifig.  1 4- 
Je  l'emprunte  au  livre  de  Kepler,  en  y  faisant  quelques  légers  chan- 
gements de  construction  et  de  notation  qui  en  faciliteront  Tintelli- 
gence.  Elle  est  tracée  dans  le  plan  de  Técliptique.  S  est  le  soleil,  'et 
autour  de  lui  les  lettres  T|,  Ta,...  ^t»  ^x-  désignent  Forbe  terrestre 
ayant  son  périhélie  en  p,  son  aphélie  en  a.  On  Ta  représenté,  pour 
plus  de  simplicité,  par  une  circonférence  de  cercle  dont  le  centre  est 
en  c,  et  dont  elle  s* écarte  si  imperceptiblement,  qu'il  eût  été  presque 
impossible  de  faire  sentir  son  ellipticité.  La  drbite  S  To  ^^  menée 
du  soleil  S  à  un  point  équinoxial  fixe,  auquel  on  rapporte  toutes 
les  longitudes;  et  elle  est  placée,  relativement  à  S/?,  dans  la  posi- 
tion qu'elle  occupait  à  Fépoque  où  les  observations  rapportées 
dans  les  tableaux  ont  été  faites.  Le  cercle  extérieur ,  décrit  du 
centre  C,  ne  doit  pas  non  plus  être  considéré  comme  rigoureux. 
Il  représente,  conventionnellement ,  la  projection  sur  l'écliptique 
de  l'orbite  réelle  de  Mars.  La  droite  centrale  et  ponctuée ,  ASP, 
désigne  la  trace  du  cercle  de  latitude  qui  contient  l'aphélie  et  le 
périhélie  véritables  de  la  planète.  A'  et  P'  sont  les  projections  de 
deux  points  de  l'orbite  proches  de  ceux-là  ;  et  qui  ont  été  respec- 
tivement observés,  le  premier  des  stations  T|,  T^,  T3,  T4,  le  second 
des  stations  /|,  r^,  r,;  Tordre  des  indices  étant  conforme  à  l'ordre 
des  temps  dans  chaque  série.  On  remarquera  que  les  droites 
SA',  SP',  ne  sont  pas  le  prolongement  exact  l'une  de  l'autre.  Ainsi 
les  deux  points  observés  A',  P'  ne  sont  pas  tout  à  fait  opposés  dans 
l'orbite  comme  A  et  P  ;  et  l'on  comprend  qu'il  aurait  fallu  un  ha- 
sard bien  extraordinaire  pour  qu'ils  se  trouvassent  rigoureusement 
satisfaire  à  cette  condition.  Mais,  quand  leurs  positions  héliocen- 
triques  seront  obtenues,  on  verra  que  celles  de  A  et  de  P  peuvent 
s'en  conclure,  sachant  qu'elles  doivent  être  très-peu  différentes 
de  celles-là. 

Je  suis  entré  dans  tous  les  détails  numériques  de  cette  applica- 
tion pour  montrer  que  Kepler  n'omet  aucun  des  soins  que  l'on 
apporterait  aujourd'hui  au  calcul  d'observations  plus  précises.  La 
combinaison  que  j'ai  employée  pour  déterminer  la  distance  ac- 
courcie  héliocentrique  SA'  ou  p'  est  la  seule  qu'il  ait  lui-même 
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développée  par  la.  méthode  directe  qu*il  avait  imaginée.  Il  ne  Ta 
même  traitée  ainsi  que  pour  montrer  la  concordance  de  ses  résul- 
tats avec  ceux  d*une  méthode  de  fausse  position  qui  lui  aura  paru 
sans  doute  conduire  au  même  but  avec  moins  de  peine.  De  toutes 
ces  épreuves  il  tire  des  valeurs  moyennes  auxquelles  il  s'arrête, 
et  que  je  vais  rapporter,  en  considérant  les  longitudes  des  points 
A'  et  P'  de  notre  ^^.  i4  comme  transportées  à  ceux  qui  leur 
correspondent  dans  l'orbite  même ,  ainsi  qu'il  Ta  fait  sans  le  dire  ; 
soit  qu'il  ait  compris  la  petite  réduction  de  22''  dans  ses  moyennes, 
soit,  plutôt ,  qu'il  l'ait  jugée  à  bon  droit  négligeable,  comparati- 
vement aux  incertitudes  des  observations  qu'il  combinait  (  ^). 


ItATES   /VLlEmiBS 

«le  «haqoe  détermination. 


Pour  le  point  A' 
Pour  le  point  P' 


h     m    s 

I 588b.  NoT.  33,  jour 3a7^,  g.  q.3o 
1589.  Nov.  I,  jour 3o5*,  6.10.  o 


10  MOI  ton*' 
béliocentrîque 

comptée 

dans  l'orbite, 

a  partir  dn  point 

équinoiial  Tj 

appartenant  k  la 

première  date. 


149.30.12 
339.54.  5 


MMOVEUa 

de  la 
dîitance 
accourcie 
liélioren- 

trique  p  . 


LATiToea 
liéliocentrîque 

r. 


I ,66698 
1 ,38433 


o     y 

-ei.48  bor. 
—  i.48aost. 


aiTOv 

▼ectear 

bélioccn- 

trique  r' 

ou 


C08  Jl' 


1,66780 

i,385oo 


DifTérenee  des  temps  et  des  longitudes . . . 

Durée  d'*une  révolution  sidérale  de  Mars, 
suivant  Kepler,  R  =  6861 33>>  33°> .... 


j        h      m     s  o      ,       ff 

T=     3^3.31.  7.30      D  =  i8o.33.53 


{R=     343  11.46.  o 


Excès  de  T  sur  ^  R ' t"  — iR  =-H    o.  9.31.30 


Kepler  admet  que  la  droite  qui  dans  l'orbite  joint  l'aphélie  et  le 
périhélie  véritables,  passe  par  le  centre  du  soleil  et  partage  Forbite, 
quelle  que  puisse  être  sa  forme,  en  deux  moitiés  complètement  sy- 
métriques l'une  à  Fautre.  Cela  est  en  effet  manifesté  avec  évidence 


{*)  De  motihus  steliœ  Marti  s ,  oap.  XLtl,  pag.  3o6  et  307. 

10.  . 
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par  régalité  des  rayons  vecteurs  et  des  mouvements  angulaires^ 
béliocentriques ,  considérés  dans  l'orbite  à  des  distances  égales  de 
part  et  d*autre  de  ces  points,  qui  se  trouvent  ainsi  être  les  deux 
sommets  de  la  courbe  décrite  par  la  planète.  Soit  donc  ASP,y?^.  i4> 
la  projection  sur  Téclip tique  de  ce  diamètre  inconnu ,  lequel  y 
marquera  la  projection  de  Taphélie  réel  en  A ,  celle  du  périhélie 
réel  en  P;  et  transportons  idéalement  ces  mêmes  lettres  ainsi  que 
A'  et  P'  aux  points  correspondants  de  Torbite  même ,  pour  leur 
appliquer  les  raisonnements  qui  vont  suivre.  Les  longitudes  in- 
connues qui  définissent  les  deux  points  A,  P  dans  l'orbite^  devront 
être  censées. se  rapporter  à  une  certaine  date  absolue  de  temps. 
Car  la  comparaison  des  observations  anciennes  et  modernes,  prouve 
c}ue  la  droite  ASP  tourne  continuellement  autour  du  soleil  S,  avec 
un  mouvement  angulaire  très-lent ,  qui  lui  est  propre  et  qui  est 
direct ,  c'est-à-dire  dirigé  de  l'occident  vers  l'orient  du  ciel  ;  par 
suite  de  quoi ,  dans  le  cours  d'une  année  julienne ,  la  longitude 
du  point  A ,  comptée  d'un  équinoxe  fixe  tel  que  ToS  augmente 
de  1 5", 8243.  Kepler  connaissait  ce  mouvement,  dont  il  avait 
même  fait  une  appréciation  remarquablement  approchée  ;  car  il 
révaluaità  iZ"  par  année  [*),  Mais  ici,  pour  des  réductions  qui 
n'embrassaient  pas  un  intervalle  d'une  année,  il  l'a  négligé  comme 
insensible,  comparativement  aux  incertitudes  des  observations 
qu'il  combinait.  J'adopterai  cette  simplification  dans  un  premier 
calcul,  qui  montrera  clairement  l'esprit  de  sa  méthode  \^  après  quoi, 
il  sera  facile  de  la  compléter  ;   et  l'on  verra  qu'elle  est  la  même 
que  nous  employons  aujourd'hui. 

64.  Je  prends  donc,  avec  lui,  A  et  P  comme  fixes.  Alors,  si  les 
points  observés  A'  et  P*^,  rapportés  au  même  point  équinoxial  Toj 
coïncidaient  géométriquement  avec  ceux-là,  l'intervalle  de  temps T, 
employé  par  la  planète  pour  aller  de  l'un  à  l'autre ,  serait  égal  à 
une  demi-révolution  sidérale  ;  et  la  différence  de  leurs  longitudes 
sur  l'écHptique,  comme  entre  les  points  qui  leur  correspondent 
dans  l'orbite,  serait  égale  à  180°.  Mais  puisque  ces  deux  condi- 
tions d'égalité,  sans  être  exactement  satisfaites,  approclient  beau- 

— ^^^^™^^^^^^-^—  "M—  M      ■■  ■     ■■  I         I       M^.^^—  ■■  »■■■■  ■  ■  -  ■■-■  ■■■  ^-1    ■■■!■  ■-  ■  Il  ■■■■■■,        ^M^^,^  ■■    ■■         ^ 

(*)  De  motibus  stellta  Marlisy  cap.  XVI,  pag.  107. 
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coijp  de  l'être,  A'  doit  différer  très-peu  de  A,  P'  de  P;  comme 
aussi  les  instants  où  Mars  a  passé  par  ces  deux  soniroets  de  son  or- 
bite doivent  différer  très-peu  de  ceux  où  on  Fa  observé  en  A'  et 
en  P';il  ne  reste  donc  qu*à  évaluer  ces  petites  réductions  de 
temps  et  d'arcs  pour  conclure  A  de  A'  et  P  de  P'. 

Kepler  les  obtient  avec  autant  de  simplicité  que  d'adresse ,  en 
se  servant  des  vitesses  angulaires  héliocentriques  de  Mars  en  A  et 
en  P.  Ces  vitesses  sont  inégales  ;  la  plus  petite  a  lieu  en  A ,  la  plus 
grande  en  P.  Mais  Kepler  avait  trouvé  le  moyen  de  déterminer  leur 
rapport  et  leurs  valeurs  absolues.  Prenions  le  jour  solaire  pour  unité 
de  temps  ;  et  soient  a  la  vitesse  diurne  en  A  ;  f7  la  vitesse  diurne  en  P  ; 

36o° 
n  la  moyenne  pour  toute  l'orbite,  ou  — - —  D'après  la  valeur  de 

R. 

R adoptée  par  Kepler,  /i  est  3 1' 26", 5 1 8;  il  prend  Si'a^";  puis 

il  ajoute  que  la  vitesse  apogée  a  est  d'environ  26'  1 3" ,  et  la  vitesse 

périgée  vt  environ  38' .2".  Je  dirai  tout  à  l'heure  comment  il  a 

trouvé  ces  deux  derniers  nombres,  et  cela  est  très-important  à 

savoir..  Car  c'est  le  principe  d'où  il  les  a  déduits,  qui  lui  a  suggéré 

l'une  de  ses  plus  belles  découvertes,  la  loi  des  aires.  Mais  pour 

ne  pas  interrompre  le  cours  du  raisonnement  auquel  je  vais  les 

faire  servir,  je  les  emploierai  provisoirement  comme  vrais. 

Soit  -h  T  le  temps  inconnu  qui  s'est  écoulé  depuis  le  passage  de 
Mars  à  son  aphélie  A  jusqu'à  son  arrivée  en  A',  t  devant  être 
pris  avec  le  signe  négatif  si  A'  précède  A.  D'après  nos  conventions 
précédentes,  t  devra  être  exprimé  en  jours;  et  l'angle  AS  A', 
que  Mars  aura  décrit  autour  du  soleil  dans  cet  intervalle ,  sera 
«T.  Toutefois,  sa  valeur  ne  pourra  être  conclue  ainsi,  par  propor- 
tionnalité,  que  s'il  se  trouve  assez  petit  pour  que  la  vitesse  angu- 
laire de  l'astre  puisse  être  supposée  sensiblement  constante  pen- 
dant tout  le  temps  t  qu'il  emploie  à  le  décrire. 

?lommons  pareillement  H-  t'  le  temps  qui  s'est  écoulé  depuis  le 
passage  de  Mars  à  son  périhélie  inconnu  P,  t'  devant  être  pris 
ave«  le  signe  négatif  si  P'  précède  P  ;  l'angle  PS  P'  sera  exprimé 
par  crr',  sous  les  mêmes  réserves  de  petitesse.  Ceci  étant  admis, 
le  temps  total  employé  par  l'astre  pour  aller  de  l'aphélie  A  au  pé- 
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rihélie  P  dans  l'orbite ,  sera  représenté  par  t  -4-  T  —  t'  ;  et  l'angle 
total  que  son  rayon  vecteur  aura  décrit  autour  du  soleil,  en  pas- 
sant d'un  de  ces  points  à  l'autre,  sera  représenté  par  ar  H-  D  —  ut'. 
Or  les  points  A  et  P  étant  supposés  être  effectivement  les  lieux 
fixes  de  l'aphélie  et  du  périhélie  véritables,  le  premier  intervalle 
devra  être  jR;  le  second  i8o°  ou  ~G.  Ainsi,  en  assujettissant 
leurs  expressions  symboliques  à  ces  conditions ,  on  aura  les  deux 
égalités  suivantes ,  oCi  r  et  r'  restc'nt  seules  inconnues  : 

T  -i-  T  —  t'  =  {R ,      ar  -h  D  —  or'  =  VC ; 
ce  qui  donnera ,  par  l'élimination  , 

D-iC-^(T-j^) .  (D-iC)-a(T— -}R) 

cr  —  a  Cl  —  a 

quand  t  etr'  seront  ainsi  connus,  on  pourra  former  numérique- 
ment les  produits  OLT  et  crr'.  Alors,  en  nommant  /  la  longitude 
héliocentrique  du  point  A',  et  Z'  celle  du  point  P'  telles  qu'on  les 
a  observées ,  la  longitude  héliocentrique  l^  de  l'aphélie  A ,  et  la 

longitude  héliocentrique  /^  du  périhélie  P,  s'obtiendront  parles 
expressions  suivantes  : 

et  leur  différence  /^  —  l^  se  trouvera  effectivement  égale  à  1 80°, 

comme  elle  doit  l'être,  en  se  rappelant  que  V  —  /  est  D. 

£n  outre,  connaissant  les  époques  E,  E',  auxquelles  l'astre  a 
été  observé  dans  les  points  A',  P',  de  son  orbite ,  on  en  conclura 
les  époques  Ê^^  E^  oii  il  s'est  trouvé  dans  son  aphélie  A ,  et  dans 
son  périhélie  P.  Car  on  aura  évidemment 

E,  =  E~t;      E^  =  E'-t'. 

Et  leur  différence  E^  —  E^^  se  trouvera  effectivement  égale  à  ^  R 

comme  elle  doit  l'être,  en  se  rappelant  que  nous  avons  désigné 
E'  —  E  par  T. 

Dans  l'application  de  ces  formules  aux  nombres  de  Kepler, 
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on  a 

D  —  ^C  =  -i-  oo33'|53''  =  H-2o33",  T  -';R  =  ^-  9^  ai™3o«  =  oj,3899*îo, 

a  =  -h  26'  13"  =  -+- 1573",  cr  =  ^-  38>"  =  ^-  2282"  ; 

avec  CCS  données  on  trouve 

j  jhm»  O^* 

T  =  -Hi, 6123833  =  1. 14.41.50  «T  =  -h    0.42.16 

Kpoquede  A'...  Année  i588.  Nov.  22,        g.'^.^o       Longilude  de*.A'...     /=      149.20.12 

DoDc:  Mars  aphélie...   i588.  No¥.2o,       18.20.40      Longitude  de  Ti^phélie  A . .    148.37.56 

Kepler  trouve 148.39.4^ 

Mais  il  y  a  une  inexactitude  numérique ,  dans)  la  valeur  qu'il 
attribue  à  l'intervalle  T  des  observations ,  et  la  réduction  de  longi- 
tude désignée  ici  par  a  e,  est  calculée  par  une  métbode  de  fausse 
position ,  qui  ne  semble  pas  très-claire.  Au  reste,  la  discussion  im- 
médiate des  oppositions  deTycho  lui  avait  fourni  antérieurement 
une  autre  détermination,  qui  transportée  du  6  mars  1 587  ,^àla  date 
actadle  donne  148"  5o'44"»  valeur  plus  forte  de  10' 58";  et  il 
avoue  sincèrement  que  les  incertitudes 'des  observations  ne  lui 
, permettent  pas  de  se  décider  entre  ces  deux  résultats.  Toutefois, 
le  nombre  obtenu  ici  directement ,  par  la  triangulation  céleste  , 
lui  paraît  plus  digne  de  confiance;  et  c'est  celui  qu'il  emploie  de 
préférence  dans  ses  calculs  ultérieurs  (*).  ♦ 

Kepler  aurait  pu  très-aisément  appliquer  cette  méthode  au  cas 
où  l'on  veut  avoir  égard  au  mouvement  propre  de  l'aphélie  et  du 
périhélie  dans  l'intervalle  des  observations  combinées.  Mais  il  a 
jugé  avec  raison  que  c'eût  été  prendre  ici  une  peine  inutile.  Il 
avait  assez  à  faire  pour  établir  ses  méthodes^  et 'effectuer  les  cal- 
culs qui  lui  étaient  indispensables,  sans  en  chercher  dont  les  ap- 
plications auraient  été  pour  le  moment  spéculatives.  En  Conse- 


co) Au  chap.[XLlV, page  2i3.  Mais  il'changea  plus  tardde  sentiment,  car 
daus^ses  TahleslRodolphines,  il  donne  à  Taphélie  de  Mars  une  longitude  ab- 
solue notablement  plus  forte,' et  aussi' plus  en  erreur.  Ces  vacillations  te- 
naient aux  incertitudes  des  observations  de  ce  temps  ;  et  elles  ne  rendent 
que  plus  sensible  le  mérite  qu^a  eu  Kepler,  d'avoir  pu  découvrir  et  saisir  les 
grandes  lois  des  mouvements  planétaires  à  travers  tant  dMrréfrnlarité 
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quenco  je  ne  poursuis  pas  cette  facile  généralisation ,  pour  ne  pas 
interrompre  Tei&posé  de  ses  travaux  essentiels. 

Je  reviendrai  tout  àTheure  sur  le  mode  d'évaluation  des  mou- 
vements a  et  CF ,  mais  je  dois  d'abord  achever  de  le  suivre  jusqu'au 
but  final  qu'il  s'était  proposé  d'atteindre. 

QS.  Considérant  la  petitesse  des  écarts  qui  se  trouve  exister^ 
d'après  son  calcul,  entre  les  points  observés  A',  P'de  notre^g.  i4> 
et  les  points  A  ,  P,  lieux  de  l'aphélie  et  du  périhélie  véritables,  il 
fait  remarquer  qu'à  de  si  petites  distances  des  sommets  de  l'orbite» 
les  variations  de  longueur  des  rayons  vecteurs  doivent  être  in- 
sensibles, de  sorte  que  SA'  peut  être  pris  comme  équivalent  à 
SA,  et  SP'  comme  équivalent  à  SP.  Appliquant  donc  ce  prin- 
cipe aux  rayons  vecteurs,  dont  SA'  et  SP'  sont  les  projections 
observées,  il  en  déduit,  indépendamment  de  toute  hypothèse, 
les  déterminations  suivantes  (*)  : 

Distance  de  Mars  au  soleil ,  aphélie i  ,66780  \ 

périhélie. . .  ' i  ,385oo  1     Évaluées  en  partie» 

Somme  ou  grand  diamètre  de  Torbite  2 a 3,o5a8o  >  de  la  distance  moyenne 

Demi-diamètre  y  ou  dislance  moyenne  a 1 ,62640  I     de  la  terre  au  soleil. 

Excentricité  absolue  E o,  14 140  ) 

E 
Excentricité  en  parties  de  la  distance  moyenne  —  ou  e. . .       0,092636 

Suivant  les  déterminations  rapportées  par  Laplace  dans  les  der- 
nières éditions  du  Système  du  Monde ,  on  a  pour  Mars 

«  :=  1 ,  5286935  ;     <?  =:  o ,  092943 

au  commencement  de  1589. 

Ces  résultats  diffèrent  bien  peu  de  ceux  de  Kepler.  L'adjonction 
d*une  date  à  la  valeur  de  e,  est  nécessaire  ,  parce  que  dans  toutes 
les  orbites  planétaires  ce  rapport  éprouve  des  variations  continues 
très-lentes,  et  de  sens  divers  pour  les  différentes  planètes.  Dans 
l'orbite  de  Mars ,  e  s'accroît  avec  le  temps ,  de  sorte  que  sa  valeur 
était  un  peu  moindre  au  temps  de  Kepler,  qu'elle  ne  l'est  aujour- 


{*)  De  motibus  stellœ  Martis,  cap.  XLII ,  pag.  209. 
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d'hiii;  et  je  Tai  reportée  à  son  temps,  potir  que  la  comparaison 
fût  fidèle. 

Nous  pouvons  soumettre  à  une  épreuve  analogue  y  la  position 
qu'il  assigne  à  Taphélie  de  Mars.  Par,|les  déterminations  actuelles, 
beaucoup  plus  précises  que  celles  de  Kepler  ne  pouvaient  Tétre, 
la  longitude  de  cet  aphélie,  au  i*' janvier  1801  était  i52**25'24'', 
avec  un  mouvement  sidéral  propre ,  direct ,  qui  accroît  sa  longi- 
tude apparente  de  1 5'^,  8243,  par  chaque  année  julienne,  indé- 
peudemment  de  la  précession.  Prenons  celle-ci  égale  à  5o'',24>  pour 
une  année  julienne,  ce  qui  représentera  très- approximativement 
sa  valeur  moyenne  entre  les  années  1689  et  i8oi.  Alors  pour 
ramener  Tindication  du  i**"  janvier  i8oi  au  20  novembre  i588, 
il  faudra  en  soustraire  les  effets  progressifs  de  ces  deux  mouve- 
ments pendant  les  212  ans  1  mois  j,  qui  séparent  les  deux 
époques,  puisqu'ils  ont  conspiré  pour  accroître  la  longitude  ap- 
parente. Nous  aurons  ainsi  : 

Précession  pour  a la  ans 212.50,24  2.57.30,88 

Pour  I  mois  I i— J.  4,52  6,o3 

Mouvement  propre  pour  21a  ans 2i2.i5,8243  0.55.54,75 

Pour  I  moisi \,   i,32  1,76 

Somme  soustractive 3.53.33,4^ 

Longitude  de  Taphélie  de  Mars  au  1"''  janvier  1801 152.24 -24 

Donc  au  20  novembre  i588 i48.3o.5o,5d 

Par  les  données  de  Kepler  exactement  calculées i48. 38.  i3 

Excès  provenant  des  données  de  Kepler. . .     -j-o .  7 . 22 

Cet  excès  tombe  dans  les  limites  d'incertitude  qu'il  croyait  lui- 
même  ne  pouvoir  restreindre. 

66.  Ayant  trouvé  par  ces  dernières  déterminations  que  la 
longitude  de  l'aphélie  de  Mars  était  de  11'  moindre  qu'il  ne 
l'avait  supposée  dans  les  Tables  provisoires  dont  il  avait  fait 
usage,  Kepler  comprit  qu'il  fallait  y  faire  une  correction  cor- 
respondante, pour  détruire  les  conséquences  de  cette  différence 
dans  leurs  indications.  Eu  effet,  quand  la  planète  se  trouvait 
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amenée  par  le  calcul  dans  l'aphélie  fautif,  on  Vy  supposait 
exempte  d'anomalie  ;  tandis  que ,  en  fait ,  ayant  alors  dépassé 
de  II'  Taphélie  véritable,  il  fallait  lui  appliquer  une  équation 
du  centre  proportionnée  à  cet  écart.  L^intelligence  et  la  pratique 
des  computations  astronomiques  font  aisément  apercevoir  la 
nature  de  la  rectification  exigée  par  une  telle  circonstance,  et 
Kepler  se  borne  à  l'énoncer  en  peu  de  mots.  Mais ,  comme  les 
principes  dont  elle  se  déduit,  sont  in^mement  liés  au  mode  de 
construction  des  Tables  par  lesquelles  on  représente  en  général  les 
mouvements  célestes ,  qu'elle  s'applique  même  ici  à  un  de  leurs 
éléments  les  plus  importants ,  je  ne  crois  pas  inutile  de  l'expli- 
quer avec  quelques  détails,  pour  en  donner  une  idée  précise  qui 
nous  dispense  d'y  revenir. 

« 

Soit  t  le  temps  compté  en  jours  moyens  solaires ,  à  partir  d'une 
époque  conventionnellement  choisie.  Nommons  T  la  durée  de  la 
révolution  sidérale  de  la  planète  exprimée  dans  la  même  unité  de 
temps,  et  n  la  demi-circonférence  dont  le  rayon  est  i,  laquelle 
pourra,  au  besoin ,  être  remplacée  par  180^  de  la  division  sexa- 
gésimale. Faisons  par  abréviation 

2n 

n  =z  — • 
T 

n  sera  le  mouvement  sidéral  moyen  de  la  planète  en  un  jour.  Dé- 
signons par  /  sa  longitude  vraie  dans  l'orbite^  pour  l'instante, 
en  la  comptant  à  partir  d'une  origine  û\e.  Dans  les  mouvements 
révolutifs  des  astres  permanents ,  /  se  composera  toujours  d*une 
partie  qui  croîtra  proportionnellement  au  temps,  et  d'une  autre 
qui  comprendra  l'ensemble  de.  toutes  les  inégalités  périodiques. 
La  première  aura  nécessairement  pour  forme  /^r  +  s ,  e  étant  une 
constante.  Donc,  si  l'on  représente  par  (p ,  la  partie  périodique 
qui  lui  est  associée ,  l'expression  la  plus  généi*ale  de  /  sera 

(l)  /  =:  /7r  •+-  g  -H  «p. 

Daus  cette  expression  la  partie  non  périodique ,  /le  +  <  9  s'appelle 
la  longitude  moyenne  de  la  planèle  ,  et  la  constante  c  s'appelle 
Yépoque  de  cette  longitude  ,  parce  qu'elle  représente  effectivement 
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sa  valeur  quand  t  est  nul ,  c'est-à-dire  à  Vépoque  où  l'on  veut 
placer Torigine  d'énuinération  du  temps  (*). 

Je  vais  appliquer  ceci  à  un  exemple  qui  nous  découvrira  im- 
médiatement la  modification  que  Kepler  dt^vait  faire  à  ses  Tables 
provisoires ,  pour  y  introduire  la  nouvelle  position  qu'il  voulait 
donner  à  1- aphélie  de  Mars  ;  et  l'on  verra  que  le  même  procédé 
servirait  également  dans  tous  les  cas  pareils  ,  si  Ton  opérait  sur 
les  Tables  que  nous  employons  aujourd'hui. 

A  la  page  493  du  tome  IV,  §  558,  nous  avons  établi  les  lois  du 
mouvement  circulatoire  d'une  planète ,  dans  un  excentrique  à 
éqoant,  où  le  rapport  de  l'excentricité  aux  rayons  du  cercle  était 
€.  En  y  désignant  par  v  les  longitudes  vraies  de  la  planète  comp- 
tées dans  le  plan  de  son  orbite ,  à  partir  du  périhélie  ,  et  faisant 
commencer  le  tem'ps  t  à  l'instant  de  son  passage  par  ce  point,  nous 
avons  trouvé,  page  495,  que  l'expression  de  v,  développée  jusqu'à 
la  seconde  puissance  de  e  inclusivement ,  était 

f^=/î/H-2dR"sin/î^-|-^^R"sin  a  nt, 
où 

logR"  =  5,3i4425i. 

En  comparant  cette  expression  avec  le  développement  complet 
de  V  dans  une  ellipse  de  même  excentricité,  que  j'avais  rapporté 
par' anticipation  page  4^5,  j'ai  fait  remarquer  qu'elle  n'en  diffé- 
rait que  dans  les  puissances  de  e  supérieures  à  la  première.  Or, 
comme  les  termes  affectés  de  celles-ci  n'ont  jamais  que  des.  valeurs, 
très-petites,  comparativement  aux  observations  dont  Kepler  faisait 
usage,  qu'ils  n'ont  d'ailleurs  qu'une  influence  minime  sur  la  rec- 
tification qu'il  voulait  effectuer,  je  me  bornerai  à  considérer  la 


C^)  Dans  les  Tables  astronbmiqaes  relatives  au  soleil  el  aux  planètes ,  on. 
donne  les  valeurs  de  tous  les  éléments  moyens  de  leurs  mouvements  cal- 
culées en  nombres  ,  pour  Tinstant  qui  commence  chacune  des  années  que 
la  Table  embrasse.  Ces  valeurs  initiales ,  considérées  dans  leur  ensemble  y 
sont  appelées  les  époques  des  mojens  mouvements.  Ceci  est  une  application, 
généralisée  du  mot  époque,  qui  s'emploie  dans  un  sens  absolu  pour  dési- 
gner la  constante  e  de  la  longitude  moyenne;  et  il  ne  faut  pas  oublier  cetto 
distinction. 
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partie  commune  et  principale  : 

v==  /i^  -h  2  e  R"  sin  nt. 

Cela  suffira  pour  montrer  généralement  l'application  de  la  mé- 
thode au  développement  exact  dans  Tellipse ,  tel  qu'il  est  rap- 
porté à  la  page  citée ,  et  avec  plus  d'extension ,  dans  la  Mécanique 
céleste,  liv.  II,  §  22. 

D'après  les  conventions  précédentes ,  quand  la  planète  arrive  à 
son  aphélie,  v  devient  i8o"  et  t  est  égal  à  -y  T.  C'est  en  effet  ce 
que  montre  notre  équation.  Car  pour  cette  valeur  de/,  «/de- 
vient i8o®,  et  sin  T^nt  s'évanouit ,  ainsi  que  tous  les  autres  termes 
du  développement  rigoureux,  ce  qui  donne  v  égala  i8o®.  D'après 
cela^  si  nous  voulons  transporter  l'origine  des  temps  et  des  arcs  à 
l'aphélie ,  ppur  nous  accorder  en  ce  dernier  point  avec  Kepler,  il 
faudra  remplacer  p  par  1 8o°  -h  v,  et  /  par  -j  T  H-  r ,  ce  qui  change 
nt  en  i8o"  -f-  nt.  Alors  notre  équation  rapportée  à  ces  nouvelles 
origines  devient 

(  2  j  if  =  ne  —  2  eR"  sin  nt. 

Elle  ne  diffère  donc  de  sa  première  forme  qu'en  ce  que  le  terme 
qui  a  pour  facteur  e  a  passé  du  positif  au  négatif.  Le  même  trans- 
port d'origine  appliqué  au  développement  complet  dans  l'ellipse 
s'y  traduit  aussi  par  l'inversion  du  signe  de  e ,  comme  il  est  facile 
de  s'en  assurer  par  le  fait  même. 

Comptons  maintenant  les  longitudes  de  la  planète,  non  plus  de- 
puis l'aphélie,  mais  depuis  une  autre  origine  choisie  convention- 
nellement  dans  le  plan  de  l'orbite,,  où  nous  la  supposerons  fixe  ;  et 
désignons-les  désormais  par  /.  Admettons  aussi  que  l'axe  principal 
de  l'excentrique  ou  de  l'ellipse  n'a  pas  de  mouvement  propre,  et 
que  sa  longitude  comptée  de  la  même  origine  a  pour  valeur  con- 
stante /fl.  Si  nous  voulons  introduire  ces  nouvelles  coordonnées 
angulaires  dans  notre  équation  (2),  il  faudra  y  remplacer  v  par 
/  —  /„.  En  outre  ,  comptons^le  temps  / ,  non  plus  depuis  l'instant 
du  passage  de  la  planète  par  son  aphélie ,  mais  à  partir  d'une  au- 
tre époque  prise  arbitrairement,  et  telle,  qu'il  doive  s'écouler  le 
temps  9a  depuis  cette  époque  jusqu'au  premier  passage  de  la  pla- 
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note  par  son  aphélie.  Alors,  pour  adapter  à  notre  équation  (2)  ces 
con «Tentions  nouvelles ,  nous  devrons  y  remplacer  t  par  i  —  0a  ;  ce 
qui  y  changera  nt  en  nt  —  n  0^.  Ces  deux  ordres  de  substitutions 
étant  simultanément  effectués ,  elle  deviendra ,  en  dégageant  /, 

(3)  l=nt-h  /o  — /îÔa  — 2eR"sin(«r  —  /lôa). 
Faisons  maintenant ,  pour  abréger, 

et  chassant  «  ©«  par  cette  relation  ,  nous  aurons  finalement 

(4)  i=nt-h  s  — 2<?R"sin(/?r-he— /a). 

Elle  se  trouve  ainsi  amenée  à  la  forme  générale  de  Téquation  (1  )y 
et  Ton  voit  ce  qu'y  représente  la  constante  e ,  que  Ton  appelle  Vépo- 
que  de  la  longitude  moyenne.  Si  Ton  applique  les  mêmes  change- 
ments d'origine  du  temps  et  des  arcs,  au  développement  complet 
de  V  en  ^dans  Pellipse ,  il  est  aisé  de  voir  que  l'expression  générale 
de  /  y  contiendra  la  n>éme  constante  e ,  ayant  la  même  signification 
physique  ;  et  les  termes  périodiques  de  /  seront  tous  des  sinus 
simples  ou  multiples  de  l'argument  nt  -{-  t  —  la. 

Pour  faire  bien  comprendre  ce  qu'il  y  a  à  la  fois  de  déterminé 
et  d'indéterminé,  dans  l'emploi  des  deux  constantes  /«  et  ôa ,  je  sup- 
pose qu'on  ait  constaté  par  observation  la  position  de  l'aphélie  de 
Mars  à  un  instant  connu ,  par  exemple  au  minuit  moyen  qui  ou- 
vre le  i®**  janvier  1801,  sous  le  méridien  de  l'Observatoire  de  Pa- 
ns; et  que  sa  longitude  mesurée  dans  Turbite,  à  partir  de  Téqui- 
noxe  moyen  du  même  instant ,  se  soit  trouvée  alors  égale  à  (  /  ).  Si 
l'on  veut  prendre  cet  équinoxe  pour  origine  de  toutes  les  longi- 
tudes, la  sera  (/).  Mais  si  l'on  veut  les  compter  à  partir  d'un 
équinoxe  moyen  postérieur,  dont  l'arc  de  rétrogradation  depuis 
celui-là  soit  û,  /,  devra  être  fait  égal  à  (/)-{-«,  dans  la  for- 
mule (3). 

Semblablement,  si  Ton  veut  convenir  d'énumérer  les  valeurs 
du  temps  r,  à  partir  du  même  minuit  moyen  qui  ouvre  le  i®^  jan- 
vier 1801,  date  à  laquelle  on  a  déterminé  par  observation  la  Ion- 


1 58  ASTRONOMIE 

^itude  (/) ,  Ba  devra  être  fait  nul.  Mais  si  l'on  veut  commencer 
cette  énumération  à  paitir  d'une  date  antérieure  d'un  nombre  de 
jours  (t)  à  ce  même  minuit,  Qa  devra  être  fait  égal  à  +  (')  dans 
la  formule  (3). 

Les  deux  constantes  /a,  Bay  ont  ainsi  toutes  deux  leur  caractère 
d'indétermination  propre,  qui  les  rend  complètement  indépen- 
dantes l'une  de  l'autre ,  et  soumises  à  l'arbitraire  du  calculateur, 
dans  le  choix  des  origines  qu'il  peut  leur  attribuer.  C'est  pourquoi 
on  les  appelle  les  constantes  arbitraires  du  problème  astronomique 
dont  elles  spécifient  les  particularités.  Le  même  caractère  s^appli- 
que  aux  deux  constantes  e ,/«  de  l'équation  (4)  qui  leur  sont 
équivalentes,  la  première  étant  composée  de  la  et  de  Ba>  H  est  évi- 
dent que  leurs  valeurs  se  trouveraient  déterminées,  à  posteriori,  si 
Ton  se  donnait  deux  longitudes  /  de  la  planète  ,  qui  auraient  été 
mesurées  dans  l'orbite  à  partir  d'une  même  origine  fixe,  à  deux 
époques  distinctes  pour  lesquelles  on  connaîtrait  les  valeurs  abso- 
lues du  temps  t  comptées  depuis  un  même  instant  physique  dé- 
fini. Car  on  aurait  ainsi  deux  équations  de  condition,  dans  les- 
quelles tout  serait  connu,  hormis  les  deux  constantes  e,  /a,  par 
exemple ,  et  il  ne  resterait  qu'à  les  en  déduire. 

Admettant  que  cette  détermination  soit  obtenue^  chaque  valeur 
donnée  de  t,  fera  connaître  la  longitude  /  de  la  planète  comptée  à 
partir  de  l'origine  fixe ,  choisie  dans  l'orbite ,  et  que  je  supposerai 
être,  par  exemple,  l'équinoxe  moyen  qui  correspond  à  l'instant  d'où 
l'on  compte  le  temps  ^  Pour  l'usage  des  astronomes,  il  est  com- 
mode d'obtenir  immédiatementces  longitudes  rapportées  au  point 
équinoxial  moyen  de  l'instant  auquel  chacune  se  réalise.  Pour  cela, 
soit  fA  le  hfiouvement  de  rétrogradation  de  ce  point  dans  l'inter- 
valle d'un  jour.  Puisque  nous  comptons  le  temps  t  en  jours,  la 
rétrogradation  totale  pour  le  temps  r,  comptée  depuis  l'instant 
choisi  pour  origine,  sera  ftr.  Ajoutant  donc  ce  terme  à  l'expression 
de  /,  la  somme  donnera  la  longitude  /'  de  la  planète  dans  son  or- 
bite, rapportée  à  l'équinoxe  moyen  de  l'instant  t.  On  aura  ainsi, 
<en  employant  l'équation  (4), 

l'z=:(n-hit)t-\-e  —  2<?R"sin(/î/-+-e—  /«). 
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Or,  suivant  nos  conventions  premières,  n  est  le  moyen  niouve- 
inent  sidéral  de  la  planète  sur  son  orbite  dans  VintervaUe  d*un 
jour.  Donc  /i  +  fA  est  son  moyen  mouvement  tropique  diurne. 
Représentons-le  par  /i' ,  en  faisant 

alors,  en  éliminant  n  par  sa  valeur  en  n',  nous  aurons 
(5)        r  ^zn't-^-  s  —  2é?R"sin|/î'f-hf  —  (/a  -Hf*^)  j. 

Or  la  -4-  fif  est  là  longitude  époque  de  Taphélie ,  rendue  variable 
par  le  mouvement  de  précession.  Donc,  en  convenant  de  lui  ap- 
pliquer ce  mouvement  sous  les  signes  périodiques ,  on  n*aura  plus 
à  employer  dans  la  formule  que  le  moyen  mouvement  t  ropique  n'y 
pour  obtenir  la  longitude  /'  delà  planète  rapportée  à  Féquinoxe 
moyen  de  chaque  instant  t.  C'est  sur  ce  principe  que  sont  con- 
struites toutes  les  Tables  des  mouvements  elliptiques  usitées  en  as- 
tronomie. 

67.  Ayant  terminé  cette  exposition  de  principes,  revenons  au 
passage  du  livre  de  Kepler  qui  Ta  nécessitée  ;  et  reprenant  notre 
équation  (3),  rapportée  à  ses  origines  fixes  de  temps  et  d'arcs, 
supposons  que,  par  erreur,  nous  ayons  attribué  à  la  lonp,itude  de 
Taphélie  une  valeur  trop  forie ,  en  sorte  que  Ton  ait  pris  par 
exemple 

ha)  =  la  -H(^)- 

Alors,  depuis  l'origine  d'énumération  du  temps /,  jusqu'à  l'in- 
stant oii  la  planète  atteindra  cette  longitude  /(«),  il  devra  s'écouler 
un  intervalle  de  temps  0(a)  plus  grand  que  d^,  et  tel,  qu'on  aura 
par  exemple 

L'expression  de  la  lonizitude  l  en  fonction  du  temps  t,  établie 
sur  ces  fausses  valeurs,  sera  donc 

(3)'         l=z  ni-h  /(a)  —  «ô(a)  --  2tfR"sin|/i^-h  /i6(a)|, 

on,  en  faisant,  pour  abréger, 

«'  =  /(«)  —  n  G(a)  =  £  -4-  (  C  )  —  WT, 
(4  /=  /ir  +  f'  =  2^R''sin   |/7f  -ht'  —  /(a)|. 
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Ayant  construit  d'après  cette  expression  des  Tables  numériques 
qui  donnent  les  valeurs  de /pour  le  temps  t,  des  observations 
postérieures  font  connaître  l'erreur  angulaire  (^).  On  demande 
quelles  rectifications  ces  Tables  exigent ,  pour  qu^on  en  puisse  tirer 
des  résultats  exacts  ? 

Rien  ne  serait  plus  simple  si  Ton  connaissait  t.  Car  d'abord , 
ayant  pris,  dans  les  Tablés  imparfaites,  la  longitude  moyenne 
fit-i-  s',  qu'elles  assignent  pour  chaque*  valeur  donnée  du  temps  r, 
on  y  ajoutera  nz  —  [e),  ce  qui  la  transformera  dans  la  longitude 
moyenne  véritable  nt-^-t.  Celle-ci  étant  obtenue,  on  en  retran- 
chera la  véritable  longitude  4  de  l'aphélie ,  et  l'on  aura  l'argu- 
ment exact  nt  -i-t  —  /« ,  des  termes  périodiques.  Avec  celui-ci  on 
entrera  dans  la  partie  de  la  Table  qui  donne  leurs  valeur^  pour 
chaque  angle  assigné  ;  et  l'on  aura  ainsi  ces  valeurs  exactes.  Il  ne 
restera  plus  qu'à  les  ajouter  avec  leurs  signes  propres  à  la  longi- 
tude moyenne  corrigée  nt  -h  e,  et  l'on  aura  /. 

Or,  pour  trouver  T,  il  suffit  de  remarquer  que  /(a)  etO(a)  doivent 
satisfaire  à  l'équation  exacte  (3),  quand  ou  les  y  introduit  simul- 
tanément comme  représentatifs  de  /  et  de  t.  En  effectuant  cette 
substitution,  et  supprimant  les  termes  qui  s'entre-détruisent ,  on 
trouve  finalement 

(c)  =  «T— r  2eR"sin/îT. 

Ce  résultat  était  facile  à  prévoir  puisque  (e)  et  t  représentent 
des  valeurs  de  la  longitude  vraie  et  du  temps,  qui  se  correspon- 
dent, étant  comptés  de  l'aphélie  véritable.  De  là,  en  se  bornant, 
comme  nous  le  faisons ,  à  la  première  puissance  de  l'excentricité , 
on  tire  évidemment 

nt  =  (^)-h  2^R"sin(e), 
d'où 

nt  —  (^)  =  -I-  2e'R"sin(e). 

Ce  terme  -H  2  R"  c  sin  (  ^  )  est  donc  ce  qu'il  faut  ajouter  à  la  con- 
stante e'  des  Tables  imparfaites ,  pour  les  adapter  à  une  longitude 
de  l'aphélie  moindre  de  l'angle  {e),  qu'on  ne  l'y  avait  supposée. 

Dans  le  cas  considéré  par  Kepler,  l'observation  lui  donne  (e) 
égala  II'.  L'excentricité  e  qu'il  attribue  à  l'orbite  de  Mars  est 
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0,09264*  Avec  ces  doo nées  on  trouve 

2eR"sin(^)=  iaa",28, 

ou  un  peu  plus  de  2'.  Kepler  dit  4S  soit  par  une  faute  de  rîmpri- 
meur,  soit  parce  que  les  premières  Tables  auxquelles  il  fait  allu- 
sion auraient  été  fondées  sur  riiypothèse  de  Texcentricité  non  bis- 
sectée.  Dans  tous  les  cas»  le  raisonnement  qu'il  fait  pour  établir  le 
principe  de  la  correction  ,  et  son  application  à  la  constante  de  la 
loD<^tude  moyenne,  est  parfaitement  exacr.  C'est  le  même  que  nous 
employons  aujourd'hui ,  et  que  je  viens  de  développer. 

60.  J'arrive  maintenant  à  l'évaluation  des  vitesses  angulaires 
aet  cr,  avec  lesquelles  la  planète  circule  autour  du  soleil,  quand 
elle  se  trouve  aux  deux  sommets ,  aphélie  et  périhélie  de  son  or- 
bite ;  problème  qui  conduisit  Kepler  à  des  découvertes  si  impor- 
tantes. 

il  les  chercha  d'abord  dans  Texcentrique  à  écjuant,  dont  l'em- 
ploi avait  paru  jusqu'alors  suffire  pour  représenter  le  mouvement 
de  circulation  des  planètes  (*).  Leurs  valeui's  s'y  présentent  avec 
évidence,  comme  on  va  s'en  convaincre  en  jetant  les  yeux  sur  la 
fi^,  i5,  qui  est  tracée  dans  le  plan  de  l'orbite  de  la  planète.  Cette 
orbite  y  est  représentée  par  la  circonférence  de  cercle  AA',  PP', 
décrite  du  centre  C ,  avec  le  rayon  CA  ou  CP ,  que  je  nomme  a. 
S  est  le  soleil  placé  hors  du  centre  «\  la  distance  SC,  que  je  nomme 
ae  ;  de  sorte  que  e  est  un  nombre  abstrait.  Le  diamètre  mené  par 
les  points  S  ,  C  ,  va  ainsi  marquer  l'aphélie  en  A ,  le  périhélie  en  P. 
Sur  le  même  diamètre,  au  delà  du  centre,  à  une  distance 
CF'  =  «=r  ae^  on  place  le  point  d'équant  F',  autour  duquel  le 
mouvement  de  circulation  est  censé  uniforme.  D'après  cette  défi- 
nition, soient  R  la  durée  d'une  révolution  complète  de  la  planète , 
exprimée  en  jours ,  et  2  tt  la  circonférence  dont  le  rayon  est  i  ,  la- 
quelle pourra  être  aussi  exprimée  par  le  nombre  total  de  subdivi- 
sions conventionnelles,  degrés,  minutes  ou  secondes  d'arcs,  que 
contient  cette  circonférence.  L'angle  décrit  autour  de  l'équant  F', 


(*)  De  ntùtibûs  stellm  Martis,  cap.  XXXIi ,  pag.  i65. 
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2  TT 

en  un  jour,  sera  -7--  9  que  je  désigne  par  n  ;  et  après  le  nombre  / 

2  TT 

de  jours  il  sera  proportionnellement   -=rt  ou   nt.  Si  nous  con- 

venons  de  placer  l'ongine  de  numération  du  temps ,  à  Finstantdu 
passage  de  Tastre  par  son  aphélie ,  comme  je  le  ferai  dans  ce  qui 
va  suivre ,  le  produit  nt  exprimera  généralement  l'amplitude  de 
Pangle  AF'A^  décrit  par  la  planète  autour  de  Téquant  F',  depuis 
ce  passage ,  pendant  le  temps  quelconque  t. 

Ceci  convenu  ,  je  prends  f  égal  à  i  ;  et  formant  Tangle  A'F'A 
égal  à  « ,  je  mène,  par  l'équant  la  droite  A'F',  dont  la  branche  op- 
posée ira  couper  la  circonférence  de  l'excentrique  en  quelque  au- 
tre point  P'.  A'  ei  P'  marqueront  respectivement  les  lieux  où 
Tastre  est  arrivé,  sur  son  excentrique,  1  jour  après  son  passage  à 
Faphélie,  et  i  jour  après  son  passage  au  périhélie;  puisque  les 
angles  AF' A',  PF'P',  décrits  autour  de  l'équant  F'  depuis  ces  pas- 
sages, ont  tons  deux  la  même  amplitude  n. 

Mais  les  arcs  AA',  PP'  de  Texcenlrique ,  compris  entre  les  bran- 
ches de  ces  angles ,  seront  inégaux ,  comme  étant  interceptés  par 
elles  à  d'inégales  distances  de  F'.  Si  Ton  suppose  ces  arcs  assez  pe- 
tits, pour  ne  pas  différer  sensiblement  des  perpendiculaires  me- 
nées de  leurs  extrémités  respectives  sur  le  diamètre  AP,  ce  qui 
deviendra  toujours  admissible  en  prenant  au  besoin  Tunité  de 
temps  moindre  que  i  jour,  on  pourra ,  dans  le  même  système 
d'approximation,  les  considérer  indifféremment  comme  étant  dé- 
crits des  centres  F'  ou  S,  au  lieu  de  l'être  du  centre  C  ;  et  cela 
avec  d'autant  moins  d'erreur,  que  les  deux  points  F',  S,  seront 
plus  rapprochés  l'un  de  l'autre,  c'est-à-dire  que  le  rapporte  soit 
une  plus  petite  fraction.  Continuant  donc  à  supposer,  comme  c'est 
le  fait  général,  quele  jour  soit  une  unité  de  temps  suffisamment 
petite,  pour  ces  approximations;  si  du  soleil  S  on  mène  les  rayons 
vecteurs  S  A',  SP',  aux  deux  points  A'  et  P' ainsi  définis,  les  angles 
A' SA,  P'SP,  seront  ceux  que  la  planète  décrit  en  un  jour  autour 
de  cet  astre,  quand  elle  se  trouve  à  l'aphélie ,  ou  au  périhélie  de 
son  cercle  ;  et  ils  représenteront  ainsi  ses  vitesses  angulaires  diur- 
nes héliorentriques ,    que  je  nommerai  respectivement  a  et  cr  9 
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comme  nous  Tavons  fait  précédemmenl.  Alors  les  long ne\irs  abso- 
lues des  arcs  AA',  PP',  comporteront  chacune  deux  expi^essions 
diiïéreDtes,  selon  que  l'on  voudra  les  considérer  comme  décrits 
autour  des  points  F'  ou  S.  On  aura  en  effet  ainsi  : 

Autour  de  Véquant  F',  Autour  du  soleil  S , 

AA'  =  n  F'.A  ==  /îa  (  I  —  tf  ) ,        A  A'  =  aSA  =  a«(iH-<.'), 

PP'=:ilF'P  =  /î«(l  +6'),  PP'  rrrwSPrr  m  (i  ^  e), 

£n  égalant  les  ex4)ressions  équivalentes  du  nicmearc,  on  obtient 
les  deux  vitesses  angulaires  héliocentriques ,  résultantes  de  l'hy- 
pothèse faite  sur  la  circularité  de  Forbite,  ei  sur  Tuniformité  du 
mouvement  angulaire  autour  de  F', . 

A 1  aphélie  a  =r  -r ^  >      au  périhélie  xs  =  — ^ 

^  (  I  -f-<f)  I  —  e 

Avant  d'appliquer  ces  formules  à  Mars ,  nous  en  tirerons  deux  con- 
séquences importantes ,  qui  ont  lieu  dans  toutes  les  orbites  plané- 
taires, assujetties  aux  conditioiis  de  forme  et  de  n)ouvement,  que 
nous  avons  supposées. 

1®.  Si  Ton  forme  le  rapport  —  >  on  trouve 


CT        (  1  H-  ^)'        SA 

5 

SP 


a  ~  (  I  —  I?)'         — '  ' 


c'est-»à-dire  que  les  vitesses  angulaires  héliocentriques  de  la  pla- 
nète au  périhélie  et  à  l'aphélie  de  son  orbite  sont  réciproques  aux 
carrés  de  ses  distances  au  soleil,  dans  ces  deux  points, 

2^  Si  Ton  évalue  lessnrfeceson  aires  des  deux  secteurs  ASA', 
PSP'  qui  ont  leur  sommet  au  soleil ,  en  les  considérant  comme  des 
triangles  rectilignes  rectangles  en  A  et  en  P,  ainsi  que  le  permet 

notre  approximation ,  on  trouve ,  en  se  rappelant  que  n  est  -—-^ 

R. 

Aire  ASA'  =  |  AA'.SA  =  |  /ta»  (  i  —  e»)  =  7rfl»(  i  —  e'),^, 

R. 

Aire  PSP'  =  \  PP'.SP  =  |  iw*  (  i  —  4?»)  =ir««  ( i  —  tf») .  i-. 

R 

II .  . 
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Les  aires  de  ces  deux  secteurs  sont  donc  égales  entre  elles;  et, 
de  plus ,  la  valeur  absolue  de  chacune  est  proportionnelle  à  limité 
de  temps  arbitraire,  pendant  laquelle  elle  est  déente,  sous  la 
seule  réserve  que  cette  unité  soit  assez  petite  pour,  que  les  restric- 
tions géométriques  qui  légitiment  l'approximation ,  se  trouvent 
remplies.  Ce  résultat  constitue  donc  une  loi  générale  du  mouve- 
ment autour  des  deux  sommets  de  l'orbite;  c'est-à-dire  que  ir  rayon 
vecteur  hé! iocentri que  de  la  planète  y  décrit ,  autour  du  soleil  y  des 
aires  proportionnelles  aux  éléments  du  temps, 

Kepler  reconnut  que  les  deux  propositions  précédentes  ont 
lieu,  comme  nous  venons  de  le  dire,  aux  aphélies,  et  aux  périhé- 
lies des  planètes ,  quand  on  les  fait  mouvoir  sur  des  excentriques  à 
équant;  et  il  les  démontre  géométriquement  pour  ce  cas,  au  cha- 
pitre XXXII  de  son  traité  De  motibus  stellœ  Martis.  Il  se  forma 
dès  lors  dans  son  esprit  une  présomption  invincible  que  ces  deux 
propositions  devaient  s'étendre  pareillement  à  tous  les  autres 
points  des  orbites,  et  constituer  deux  lois  générales  du  mouvement 
de  circulation  des  planètes  autour  du  soleil.  Il  se  fortifia  dans  cette 
pensée  par  les  considérations  physiques  et  métaphysiques  les  plus 
étranges.  Il  la  soumit  à  une  multitude  d'épreuves  pénibles,  qui  se 
montraient  toujours  infructueuses,  sans  jamais  le  décourager.  En- 
fin il  eut  le  bonheur,  bien  mérité,  de  l'établir  comme  un  fait  ri- 
goureux, par  des  preuves  complètes  et  indubitables,  quand  il  eut 
reconnu  que  l'orbite  décrite  n'était  pas  un  cercle,  mais  une  ellipse 
dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers. 

69.  Je  rendrai  bientôt  compte  de  ees  tentatives ,  qui  le  condui- 
sirent graduellement  à  sa  découverte.  Mais  il  convient  d'abord  d'é- 
prouver sur  Mars  les  expressions  des  vitesses  extrêmes  a  et  cr  que 
nous  venons  d'obtenir,  afin  d'en  comparer  les  résultats  aux  va- 
leurs qu'il  a  employées  lui-même  poyr  réduire  à  Taphélie  et  au 
périhélie  réels  les  observations  de  Mars  faites  près  de  ces  points. 
Cela  nous  fera  voir  de  quels  principes  il  les  a  conclues. 

Prenons  comme  lui ,  pour  données  de  ce  calcul , 

C" 
la  vitesse  angulaire  moyenne  /?:=—=:  1887"; 

l'excentricité  de  l'orbite  ...   e  =  0,09264* 
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Cela  nous  donnera 

la  vitesse  diurne  à  raphclie  :  a  = r-  =  \^&n"  =  26'  n" 

(Kepler  dit  26' 1 3"), 

au  périhélie  :   ci  =  -.- r^  =  22^2"  =:  87'  62" 

(Kepler  dit  38' 2"). 

Ces  vitesses  étant  notablement  moindres  que  les  siennes,  il  faut 
qu'il  Jes  ait  calculées  différemment.  La  seule  indication  qu*il  donne 
à  ce  sujet ,  page  208 ,  c'est  qu'elles  sont  à  fort  peu  de  chose  près 
(  quant  proximè  ),  en  raison  inverse  'Hu  carré  des  distances.  Cela  a 
fait  croire  à  Schubert  qu'il  les  avait  calculées  d'après  cette  condi- 
tion même  de  réciprocité,  appliquée  au  mouvement  dans  un  ex- 
centrique (^).  L'examen  que  nous  allons  faire  de  cette  question 
nous  montrera  qu'elles  ont  une  tout  autre  origine.  Mais  cela  nous 
donnera  lieu ,  en  outre ,  de  présenter  la  condition  dont  il  s'agit , 
sous  une  forme  générale,  applicable  à  des  orbites  quelconques , 
ce  qui  nous  sera  d'un  usage  continuel. 

70.  Pour  cela  reprenons  \aL.fig,  i5;  et,  après  un  temps  quel- 
conque r,  compté  depuis  le  passaoce  de  la  planète  à  son  aphé- 
lie A  ,  menons  son  rayon  vecteur  héliocentrique  SM,  que  je  nom- 
merai r.  Il  formera  avec  la  branche  diamétrale  SA  l'angle  MSA, 
appelé  V anomalie  vraie,  que  je  désignerai  par  v.  Lorsque  t  se  sera 
accru  d'une  quantité  -f-  ^ty  que  je  suppose  très-petite,  la  planète 
aura  atteint  un  autre  point  M|,  très- voisin  de  M.  Elle  s'y  trouvera 
sur  un  autre  rayon  vecteur  SM, ,  avec  une  autre  anomalie  vraie  v'. 
Mais  ces  deux  éléments  devant  différer  très-peu  de  leurs  analogues, 
on  pourra  les  représenter  symboliquement  par  r-h  ^r;  p  -4-  ^p; 
^r  et  Bv  désignant  des  quantités  pareillement  très-petites,  pro- 
portionnées à  la  petitesse  de  dt.  Ceci  convenu ,  du  centre  S ,  avec 
le  rayon  SM  qui  est  r,  décrivons  un  arc  de  cercle  MH  qui  se  ter- 
mine au  rayon  r',  ce  qui,  dans  les  circonstances  locales  de  notre 
figure,  le  rendra  extérieur  à  l'orbite,  tandis  que  dans  d'autres  il 
peut  lui  être  intérieur.  Comme  les  angles  p,  t^p  sont  censés  nie- 

(*)  Astronomie  de  Schubert,  tome  II,  page  i';5. 
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sures  par  des  arcs  décrits  du  centre  S  avec  unVayon  i ,  la  longueur 
de  l'arc  M  H  sera  proportionnellement  rSv;  de  sorte  qu^il  sera 
très-petit  du  même  ordre  que  les  autres  accroissements  dépendant 
de  St,  L*aire  du  secteur  circulaire  MSH  sera  yr'^c.  Or,  quelle  que 
soit  la  forme  de  l'orbite,  ce  secteur  circulaire,  dans  les  couditions 
de  formation  auxquelles  il  est  astreint,  pourra  toujours  être  con- 
sidéré comme  équivalant  au  secteur  mixtiligne  MSM,  qui  lui  cor- 
respond dans  l'orbite  même,  et  cela  avec  une  proportion  d  erreur 
indéfiniment  faible.  £n  effet,  il  ne  diffère  de  celui-ci  que  par  le 
triangle  mixtiligne  M  M,  H,  dont  la  surface  est  approximativement 

'-rSvdr.  Ainsi  le  rapport  de  SMH  à  SMM,  étant  t-—- r-r-r 

ou 9  peut  être  rendu  par  Tatténuation  indéfinie  de  §r  aussi 

1  — 

r 
peu  différent  de  Tunité  que  Ton  voudra.  Concevons  maintenant, 
comme  loi  du  mouvement  de  la  planète ,  que  le  rayon  vecteur  r 
doive,  en  fait  ou  par  hypothèse  y  décrire  autour  du  point  S  des 
aires  proportionnelles  au  temps.  Alors ,  si  l'on  nomme  |  la  sur- 
face totale  de  Torbite  et  R  le  temps  que  l'astre  emploie  pour  par^ 
courir  son  contour,  le  rapport  de  ^/'^^c  à  Ç  devra  être  le  même 
que  celui  de  ^r  à  R  ;  ce  qui  donnera 

Sv  2?      I 

^^^^      ^^^^w  _____  • 

^t~  R  V' 

l'accroissement  de  l'angle  p,  divisé  par  Télément  du  temps  Bt  em- 
ployé à  le  décrire,  est  précisément  l'expression  de  la  vitesse  an- 
gulaire au  point  M  de  l'orbite  que  Ton  a  considéré.  Cette  vitesse 
sera  donc  partout  réciproque  au  carré  de  la  distance  au  centre  de 

circulation  S,  puisque  le  coefficient  — -    est  commun   à   tous  les 

R 

points  de  Torbite.  Ce  caractère  de  réciprocité  se  trouve  ainsi  être 

une  conséquence  nécessaire  de  la  }oi  des  aires  profiortionnelles 

aux  temps  j  et,  par  inverse,  celle-ci  en  résulterait  nécessairement 

s'il  était  donhé. 

71,  Admettons  maintenant  que  Kepler  ait  calculé  ainsi  ses  deux 
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vitesses  extrêmes ,  dans  un  excentrique  dont  ie  rayon  serait  a; 
comme  en  elTet  il  serait  naturel  tle  le  croire  en  considérant  l'en- 
droit de  son  livre  où  il  les  introduit,  et  le  caractère  de  relation 
qu'il  leur  attribue.  Alors  la  surface  S  d'un  tel  cercle  sera  tto»,  et 


le  rapport  —  serait  celui  que  nous  avons  nomme  n.  Dans  Tap- 

plicaiiou  spéciale  aux  sommets  de  Torbitc,  r  serait  à  Taphélie 
a(i^e)y  au  périhélie  n (  1  -h  ^);  ce  qui  donnerait,  par  notre 
formule  générale , 

la  vitesse  aphélie  a'  =  ; ^j 

la  vitesse  périhélie  o'  =  7 r,  ; 

en  comparant  celles-<û  aux  valeurs  analogues  de  a  et  de  /i  que 
nous  avions  obtenues  d'abord  dans  Texcentrique  à  équant,  on 
trouve 

, «(1  —  c)         I       a 

{i  -h  e       I  —  ef'        I  —  e^ 

^       /i(i  -f-  6')  i       m 

(i  —  e)      I  —  e^        I  —  e^ 

nos  nouvelles  vitesses  sont  donc  plus  fortes  que  les  précéilentes, 
ce  qui  semblerait  mieux  convenir  ;  mais  elles  dépassent  le  but.  Car 
elles  donnent 

a'  =  26'7"  -+■  i3",56  =  26'2i"      (Képlerdit:  aô'iS"), 
m'  ==  37'52"  -h  i9",66  =  38'  n"     (Kepler  dit  :  38' 2"). 

Ainsi,  en  fin  de  compte,  elles  ne  s'accordent  guère  mieux  avec 
lui.  Le  fait  est  que,  pour  cette  détermination  de  l'apogée  de  Mars 
qu'il  voulait  rendre  particulièrement  exacte,  Kepler,  sans  ie  dire, 
a  anticipé  sur  Fexposé  de  ses  découvertes.  Les  deux  vitesses  qu'il 
rapporte,  sont  calculées  dans  l'ellipse ,  conformément  à  la  loi  des 
aires  proportionnelles  aux  temps ,  les  rayons  vecteurs  r  partant 
d'un  des  foyers. 
7S.  Pour  en  avoir  la  preuve,  prenons  comme  orbite  une  ellipse, 


l68  ASTftONOMlE 

dont  le  demi  grand  axe  soit  a^  le  demi  petit  axe  by  lexcentricité  ae, 
en  sorte  que  b  ait  pour  valeur  a  ^i  —  ^.  La  surface  totale  Ç  sera 

irab  OU  7ra'(  i  —  ^')  '  ;  et,  en  désignant  toujours  —  par  n ,  Fex- 

pression  générale  des  vitesses  angulaires  autour  du  foyer  de  cir- 
culation sera 

or ,  en  comptant  l'anomalie  q  à  partir  de  l'aphélie  (*  ) ,  Téquation 
polaire  de  l'ellipse  donne 

a(i  —  e^) 
r=— i -S 

I  —  ^COSP 

d'où  il  résulte  généralement 

57  = -^.(i^^cosp)*; 

à  l'aphélie  v  est  nul  ;  et  au  périhélie  il  devient  i8o".  De  là  on  tire, 


(*)  Dans  toutes  les  formuleii  que  j*ai  établies  préliminairement  an  tome  IV, 
sur  les  mouvements  révotutif»  du  soleil  et  des  planètes,  considérés  comme 
elliptiques  ou  comme  circulaires ,  j'ai  compté  les  anomalies  t^  à  partir  dn 
périhélie,  et  le  temps  t  à  partir  du  passage  de  Tnfitrepar  ce  point  de  son 
orbite.  Cela  avait  Pavan ta ge  de  donner  des  résultats  immédiatement  compa- 
rables aux  Formules  de  la  Mécanique  céleste^  on  ces  conventions  d^origine 
sont  adoptées.  Maintenant  que  je  me  propose  d'exposer  les  travaux  deKépler, 
je  devrai ,  par  un  motif  pareil ,  me  conformer  aux  conventions  qu'ail  s'était 
faites,  et  placer,  comme  lui,  à  Tapliélie,  Torigine  de&  arcs c ,  ainsi  que  des 
temps  t.  Pour  adapter  les  formules  du  lomc  IV  à  ces  nouvelles  conditions, 
il  auffira  évidemment  d^y  remplacer  la  lettre  v  par  i8o<*  +  (' ,  et  la  lettre  i 
par  ^  R  +  <,  R  étant  la  demi- révolution  sidérale  de  Tastrc  que  fon  consi- 
dère. Par  ce  dernier  changement,  Panomalie  moyenne  ntj  où  n  représente 

36o® 
^    >  se  transforme  en  i8oo  +n<:  par  ces  substitutions,  tous  les  termes  de 

MX 

ces  formules  qui  contiennent  les  variables  v,  <,  sons  les  symboles  de  sinus  et 
de  cosinus,  garderont  leur  même  forme.  Mais  leur  signe  s''inlervertira,  si  le 
multiple  de  i8o^  qui  s^y  introduit  est  impair;  et  il  se  conservera,  si  ce  mul- 
tiple est  pair.  Le  même  effet  se  produit  analYtiqutment .  duns  toutes  les  for- 
mules, par  le  changement  de-Hr  en  —  c. 
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après  la  suppression  des  facteurs  communs, 

vitesse  aphélie   a  = ~  > 

prenez  pour /i  1887",  et  pour  c  0,092641  comme  précédemment, 

a=  1573", 8  =  26' 1 3", 8, 

CT=2282",I   =38'2",I. 

Ce  sont  les  nombres  mêmes  de  Kepler,  sauf  des  fractions  de  se- 
conde dont  il  ne  pouvait  guère  répondre,  n^ayant  pas  à  sa  dispo- 
sition les  logarithmes;  il  n^y  a  donc  pas  de  doute  qu'il  a  fait  son 
calcul  ainsi. 

75.  Dès  que  Kepler  eut  aperçu  la  loi  des  aires  proportionnelles 
aux  temps,  il  l'envisagea  comme  un  effet  physique,  général ,  qui 
exprimait,  en  quelque  sorte,  la  somme  des  tractions  exercées  par 
la  puissance  magnétique  du  soleil  sur  les  planètes^  suivant  les  di- 
rections des  rayons  vecteurs.  Il  fit  une  multitude  d'épreuves  pour 
découvrir  les  conditions  de  mouvement  circulatoire  qui  pouvaient 
la  réaliser.  Dans  ce  grand  nombre,  j'en  signalerai  une  que  Ton  a 
peu  remarquée^  et  qui  fut  cependant  pour  lui  la  plus  importante 
de  toutes,  parce  qu'elle  lui  donna  de  cette  loi  une  conception  abs- 
traite, dont  il  n'eut  plus  ensuite  qu'à  transporter  l'application, 
comme  par  nécessité,  au  mouvement  dans  l'ellipse,  quand  il  eut  re- 
connu que  cette  courbe  était  la  forme  réelle  des  orbites  décrites  (*). 

J'établis  les  raisonnements  sur  \2ifig,  16.  L'orbite  est  une  cir- 
conférence de  cercle  ayant  ptiur  centre  le  point  C  et  pour  rayon  a. 
S  est  le  soleil  placé  hors  du  centre  à  une  distance  CS,  que  j'ex- 
prime par  ae.  Le  point  A  placé  sur  le  prolongement  de  SC  désigne 
conséquemment  l'aphélie ,  P  le  périhélie  de  la  planète.  On  ne  dit 


(*)  Ce  paragraphe  73  et  leBuivant  74,  offrent  le  résumé  du  ciiapitre  XL 
Sie  motibus  stellœ  Blarùs. 
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pas  que  le  mouvement  doive  être  uniforme  autour  de  tel  ou  tel 
point  du  diamètre  AP.  On  ne  prononce  absolument  rien  sur  la 
loi  qu'il  doit  suivre.  Mais ,  prenant  cette  loi  comme  inconnue,  on 
demande  d'assif^ner  quelle  elle  doit  être,  pour  que  les  aires  dé- 
crites par  le  rayon  vecteur  circulaire  SM  autour  du  point  S  soient 
proportionnelles  au  temps. 

Pour  cela,  supposons  qu'après  un  certain  temps  r,  écoulé  de- 
puis le  passage  à  l'aphélie,  Tastre,  ou  plus  généralement  le  mobile 
se  trouvearrivé  en  M.  A  cet  instant,  menons  son  rayon  vecteur 
héliocentrique  MS  ou  r,  ainsi  que  le  rayon  central  MC,  dont  la 
longueur  a  est  constante.  Dans  le  langage  des  astronomes ,  Tangle 
MSA  sera  V anomalie  vriûe  i>  du  mobile,  à  Tinstant  considéré; 
l'angle  MCA  sera  son  anomalie  excentrique  «  (  *  )  ;  et  le  secteur  MSA 
représentera  Taire  décrire  durant  le  temps  t  autour  du  point  S. 
Or  elle  se  compose  du  secteur  circulaire  MCA  et  du  triangle  rec- 
tiligne  MCS.  Pour  le  premier ,  nous  avons  désigné  l'angle  en  C 
par  a;  c'est-à-dire  que  u  est  l'arc  cjuecet  angle  embrasse,  dans 
une  circonférence  de  cercle  décrite  du  ra  von  i .  Ainsi  l'arc  AM  aura 
proportionnellement  pour  longueur  au  ;  et  l'aire  d»  secteur  MCA 
sera  \a^u.  Quant  au  triangle  MCS,  sa  base  est  SC  on  ae\  sa  hau- 
teur est  la  perpendiculaire  MK  menée  de  M  sur  CA;  laqnellea 
pour  expression  a  sin  m.  Ainsi  l'aire  MCS  est  \a^es\n  u.  En  fai- 
sant la  somme  de  ces  deux  parties,  on  aura  donc 

Aire  décrite  autour  de  S  dans  le  temps  /  :  ASM  =  \a^  |  i£  +  ^  sin  «). 

Maintenant,  la  surface  totale  du  cercle,  ttû»,  est  décrite  dans  le 
temps  R  qui  exprime  la  durée  d'une  révolution  complète  du  mo- 
bile. Si  vous  voulez  que  les  aires  soient  proportionnelles  au  temps. 


(*)  Ces  dénonjiualions  tirent  leur  origine  de  Tastronomie  grecque,  où  Pou 
appelait  généralement  anomalie  tout  écart  angulaira  des  positions  Traies, 
ou  apparentes,  des  astres  autour  des  droites  qui  étaiont  con^hiérées  comme 
delioiHsaiit  leurs  positions  moyenaes.  Ce  (]ae  nous  nommons  aujourd'hui 
Vanomalie  vraie,  est  appolo  par  Kepler  ,  comme  par  lous  les  astronomes 
du  même  temps,  Vanomalie  égalée,  c^st-à-dire  rendue  égale  à  la  véritable  , 
anomalia  coœquata. 
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irfl*   ,  ,        .     ,x    ,  rt^(«  H- 6'Sintt)     ^      .    ,  ,. 

—  devra  être  et|;al  a  7 — -*  En  établissant  cette  ega- 

litéy  a'  disparaîtra  des  deux  côtés  comme  facteur  commun;  et  si 

vous  faites,  par  abréviation,  —  =  /i,  il  restera 

(1)  nt  =  a  -\-  i^sinu. 

Ce  sera  la  condition  demandée ,  et  c'est  aussi  à  quoi  Kepler  ar- 
rive (*).  Dans  le  langage  astronomique,  le  produit  nt  s^appelle 
Vanomalie  moyenne,  quelle  que  soit  la  loi  de  variabilité  du  mou- 
vement circulatoire  réel  auquel  on  en  fait  Tûpplication. 

L'équation  (i) ,  telle  que  nous  venons  de  Tobtenir,  suppose  que 
les  deux  arcs /!/,  u,  sont  pris  sur  une  circonférence  de  cercle 
dont  le  rayon  est  égal  à  l'unité  de  longueur,  et  qu'ils  sont  expri- 
més en  parties  de  ce  rayon.  Si  Ton  veut  les  y  introduire  exprimés 
en  parties  de  quelque  autre  unité  conventionnellement  choisie,  il 
sera  toujours  nécessaire  de  conserver,  au  rapport  abstrait  que  cha- 
cun d^eux  représente,  la  même  valeur.  On  devra  donc  y  remplacer 
le  dénominateur  i  par  le  rayon  du  cercle  plié  en  arc ,  et  exprimé 
en  parties  de  l'unité  adoptée.  Par  exemple,  si  les  arcs  désignés  par 
ntjUy  doivent  être  énoncés  en  secondes  de  la  graduation  sexagé- 


nt       u 


Tn 


simale  du  cercle,  il  faudra  remplacer  leurs  symboles  par  ^7;?  ^ 

R.      R. 

R.''  étant  le  nombre  dont  le  logarithme  tabulaire  est  5,3i44^^<  9 

comme  nous  l'avons  établi  tome  III,  page  62.  Alors  l'équation, 

débarrassée  de  ce  dénominateur ,  prendra  la  forme 

(i)  nt=i  u  -i-R''<îsin//. 

C'est  ainsi  qu'on  l'emploie  habituellement  pour  des  évaluations 
angulaires.  Le  produit  R"6'  s'appelle  improprement  V excentricité 
exprimée  en  secondes  de  degré. 

74.  D'après  cela,  si  l'on  pose  une  loi  quelconque  de  circulation 
comme  ayant  hypothétiquement  lieu ,  dans  une  orbite  circulaire, 
il  devient  bien  facile  de  savoir  si  le  mouvement  qu'elle  assigne  au 


C*)  De  motibus  stellw  Alartis^  cap.  XL,pag.  194?  ^^"^  alinéa. 
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rayon  vecteur,  fait  décrire  à  ce  rayon  autour  du  soleil  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Car  il  suffit  d'examiner  si  l'expression 
de  nt  et  u,  qui  en  résulte ,  satisfait  ou  ne  satisfait  pas  à  Féqua- 
tion  (i).  Prenons  avec  Kepler,  comme  exemple,  l'hypothèse  de 
l'excentrique  h  équant  dont  je  spécifie  les  conditions  dans  layf^.  17. 
Elle  est  semblable  à  lai^g.  16,  si  ce  n'est  que  le  mouvement  angu- 
laire autour  de  l'équant  F'  s'y  trouve  déterminé  et  astreint  à  être 
uniforme.  Conséquemment,  si  l'on  mène  la  droite  MF',  à  un  in- 
stant quelconque,  l'angle  AF'M  devra  avoir  pour  valeur  nt,  le 
coefficient  n  étant  tel  que  nous  l'avons  introduit  dans  notre  équa- 
tion de  condition  (i).  Ceci  donne  immédiatement  la  relation  de 
nt  k  Uy  dans  Thypothèse  de  mouvement  que  nous  considérons. 
En  effet,  l'angle  F'MC  y  est  évidemment  nt  —  a;  et  si  Ton  mène 
F'Q  perpendiculaire  sur  CM,  cet  angle  sera  donné  par  le  triangle 
rectangle  F'MQ,  dans  lequel  le  côté  F'Q  sera  aesinu,  et  le  côté 
MQ  sera  a{i  —  ccosu).  On  en  conclura  donc 

.  ,  esinu 

tang(/7r  —  a)  =  — 


6'COSU 


l'angle  nt  —  u  se  trouve  ainsi  être  d'un  ordre  de  petitesse  propor- 
tionnel à  celui  de  l'excentricité  e,  comme  cela  était  facile  à  pré- 
voir. D'après  cela  nous  pouvons  l'extraire  de  sa  tangente  par  la 
série  indiquée  tome  III ,  page  60 ,  ce  qui  donnera 


nt — u  esinu  ,        e-^sin^w 


R  I  — ecosu  (1  —  ticosuY 

R"  représente  le  rayon  des  Tables  exprimé  en  secondes.  Pour  l'é- 
preuve que  nous  voulons*  faire  ,  il  suffira  de  développer  le  second 
membre  jusqu'aux  puissances  de  e^  inclusivement ,  car  la  discor- 
dance avec  l'équation  (i)  va  être  déjà  serisible  dans  les  termes  de 
cet  ordre.  En  effet,  lorsqu'on  s'y  borne,  le  terme  qui  exprime  la 
première  puissance  de  la  tangente  suffit.  Or ,  en  le  développant 
par  la  division ,  il  devient  esinu  -f-  e*sin ucosw,  ce  qui  équivaut 
à  esin  u  -i-  \e^  sin  211  ;  et  l'on  a  finalement 

nt  =1  u  -h  R^esina  -h  TR"<?'sin2«. 


PHYSIQUE.  1  "j  3 

L'expression  complète  de  nt  s^ob tiendrait  aiséineot  par  le  procédé 
de  I^grange  qui  consiste  à  n'effectuer  les  développements  qu'après 
avoir  remplacé  les  sinus  et  cosinus  par  leurs  expressions  en  ex- 
ponentielles imaginaires  ;  et  Ton  trouverait  ainsi  : 

/if  =  a-|-R"Éfsintt  +  |R"c'sin2//-+-|R'Vsin3tt 

Mais  la  seule  manifestation  du  terme  de  Tordre  e^  suffit  pour  Té- 
preuve  que  nous  avons  voulu  effectuer. 

Son  adjonction  aux  deux  premiers  montre  que  Thypothèse  de 
Texcen trique  à  équant  ne  fait  pas  décrire  au  rayon  vecteur  de 
Tastre  des  aires  exactement  proportionnelles  au  temps.  La  diffé- 
rence est  exprimée  approximativement  en  secondes  par  le  terme 
yR''6''sin2tt,  qui,  rerais  sous  sa  première  forme  ^^sinacosc/ ,  re- 
présente le  double  de  Taire  du  triangle  CQF'  ou  de  son  équiva- 
lent CKS ,  réduite  dans  le  rapport  de  a'  à  i .  Cette  différence  de- 
vient nulle  aux  quatre  points  de  Torbite  A,  B,  P,  D,  où  les  valeurs 
de  Tangle  u  sont  o°,  90**,  180°,  270°.  £lle  atteint  au  contraire  ses 
niaxima  dans  les  points  intermédiaires  que  Ton  appelle  les  octants, 
quand  u  devient  45°,  i35°,  225",  325°;  ce  qui  rend  sin2tf  égal 
à  ±  I.  Aloi*s  elle  s'élève  à  dt|R"tf'.  Pour  Tévaluer  en  nombres, 
il  faut  remplacer  le  rapport  e  par  la  fraction  de  Tunité  qui  l'ex- 
prime, et  achever  le  calcul  avec  la  valeur  de  R^'  qui  convient.à 
la  graduation  du  cercle  que  Ton  veut  adopter.  Par  exemple,  ad- 
mettons, comme  Kepler,  que  e  soit  o ,01 800  dans  Torbe  terrestre, 
61*0,09264  dans  Torbe  de  Mars.  Avec  ces  données,  on  obtient, 
en  secondes  sexagésimales , 

pour  la  terre      j  R"  e'  =  33",  4 1 5, 
pour  Mars         ^  R"  e'  =  885"  =  1 4'  25" . 

Kepler  évalue  le  premier  maximum  à  33",  et  il  dit  qu'il  est 
bien  plus  fort  dans  Torbite  de  Mars  (*}. 

76.  Quand  il  se  crut  assuré  de  connaître  exactement  la  position 
de  Tapliélie  de  Mars,  la  longueur  du  diamètre  qui  va  de  Taphélie  au 
périhélie,  et  Texcentricilé,  il  tenta  une  épreuve  inverse  de  la  précé- 
dente. Ayant  pris,  dans  Torlgine,  pour  base  de  son  travail  sur  Mars, 


(*)  De  motibus  Stella  Martis,  cap.  XLllI ,  pag*  210. 
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douze  oppositions  de  cette  planète,  qui  avaient  été  observées  par 
Tycho  et  par  d'autres  astronomes,  entre  les  années  i58o  et  i6o4i  il 
les  avait  liées  par  une  hypothèse  analof^ue  à  celle  de  Texcen trique 
à  équant ,  mais  d'un  empirisme  plus  général  qui  reproduisait  nu- 
mériquement les  longitudes  dans  les  limites  de  précision,  ou,  si 
l'on  veut,  d'incertitude,  que  les  observations  de  ce  temps  com- 
portaient. J'en  ai  donné  une  idée  abrégée  dans  le  tome  IV, 
pages  43 1  et  suivantes.  Il  pouvait  donc  considérer  cette  hypothèse 
comme  fournissant  une  représentation  du  mouvement  de  longi- 
tude, sinon  rigoureuse,  au  moins  très-approximativement  fidèle  ; 
de  sorte  que  les  lois  physiques  véritables,  si  Ton  réussissait  à  les 
découvrir,  devaient  nécessairement  s'y  accorder,  ou  en  différer 
très-peu  dans  leurs  résultats.  Il  se  proposa  de  soumettre  à  cette 
comparaison ,  l'hypothèse  qui  ferait  mouvoir  Mars  sur  la  circon- 
férence d'un  cercle  excentrique ,  dans  lequel  son  rayon  vecteur 
décrirait  autour  du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps  y 
condition  qui  s'était  établie  dans  son  esprit,  avec  le  caractère 
d'une  vérité  physiquement  nécessaire.  Tous  les  éléments  de  cette 
épreuve  étaient  dans  ses  mains  (*). 

En  effet,  reprenons  la^g.i6.  SoitM  la  position  du  mobile  après 
le  temps  t ,  écoulé  depuis  son  passage  par  Taphélie  A.  La  condi- 
tion que  les  aires  décrites  autour  de  S ,  soient  proportionnelles  au 
temps,  déterminera  ,  pour  le  temps  f ,  l'anomalie  excentrique  m, 
par  l'équation 

(i)  nt  ■=:  u  -\-  Yi"e  ^\nu  \ 

menant   ensuite  SK,  perpendiculaire  sur  MC   prolongé,  l'angle 
CMS ,  que  je  nomme  w ,  sera  donné  par  la  formule 

(2)  tang  «  =  - 


i  -\-  €  cos  u 


de  là  on  tirera  &> ,  soit  directement  par  le  calcul  trigonométrique , 
ou  par  la  série, 

»  =  fl"  e  sin  u  —  |R''  c»  sin  2  a  -h  j  R"  é"  sifa  3  w 


(*)  De  motihus  steliœ  Martis,  cap.  KLIll,  pag.  210. 
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Alors  Fangle  n  étant  extérieur  au  triangle  CMS ,  Texpression  de 
Fanomalie  vraie  ASM  9  on  p,  sera 

(3)  V  z:7.  Il  —  b)  =  /ir  —  R"  <?  sin  «  —  w  ; 

d'où 

V  —  nt=  —  R"^  sin  a  —  w. 

p  —  /i^  constitue ,  en  langage  astronomique,  V équation  du  centre, 
on  encore  V équation  de  ^orbite.  Elle  contient  ici  deux  parties  d'o- 
rigines distinctes.  La  première  R"  e  sin  «,  provient  de  la  loi  qui 
règle  le  mouvement  circulatoire.  Kepler  l'appelle  Y  équation  phy- 
sique. L'autre  &> ,  résulte  de  ce  que  le  rayon  vecteur  héliocen- 
trique  SM  ou  r,  ne  part  pas  du  centre  C,  mais  du  point  S,  situé 
hors  du  centre  à  la  distance  SC  ou  û^;  ce  qui  crée  une  véritable 
parallaxe  optiqr.e  SMC ,  ou  w ,  qu'il  faut  retrancher  de  u  pour 
avoir  c  Kepler  appelle  cet  angle  w  Véquation  optique.  Quoique 
ces  dénominations  ne  soient  plus  usitées,  il  faut  les  connaître 
pour  les  comprendre ,  car  elles  reviennent  sans  cesse  dans  son 
livre.  D'ailleurs  elles  caractérisent  avec  beaucoup  de  justesse  les 
deux  causes ,  qui  s'opposent  .\  ce  que  l'angle  v  croisse  propor- 
tionnellement au  temps;  et  la  distinction  que  Kepler  a  su  faire 
de  leur  diverse  nature ,  est  une  des  idées  qui  lui  a  été  le  plus  utile 
pour  apprécier  exactement  leurs  effets  propres. 

Enfin  le  même  triangle  rectangle  SKM ,  donne  aussi  l'expres- 
sion générale  du  rayon  vecteur  SM,  ou  r,  qui  est 

,/,  (i-f-ecos«) 

(4)  r=û^- -• 

cos&> 

Ces  quatre  formules  contiennent  tout  ce  qui  est  nécessaire  pour 
étudier  Phypothèse ,  et  en  comparer  les  conséquences  aux  obser- 
vations. En  effet,  le.  temps  /  étant  donné,  Téquation  transcen- 
dante (1)  fera  connaître  l'angle  // ,  soit  par  des  essais  numériques, 
soit  par  des  séries ,  comme  je  l'expliquerai  plus  en  détail  tout  à 
l'heure.  Lorsque  h  sera  ainsi  trouvé ,  on  obtiendra  aisément  9  et 
''j  c'est-à-dire  les  deux  coordonnées  héliocentriques ,  dont  la  réu- 
nion détermine  la  position  de  Tastre ,  pour  le  temps  t.  Il  ne  res- 
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tera  plus  cju^à  voir  si  leurs  valeurs  s^accordent  avec   celles   que 
robservation  fournit. 

Kepler  n'applique  celte  épreuve  qu'aux  anomalies  vraies  c  ;  car 
il  avait  antérieurement  reconnu  que  le  mode  empirique  de  calcul 
qu'il  avait  établi  sur  les  oppositions  observées,  ne  reproduisait 
pas  fidèlement  les  distances  r.  En  outre,  pour  échapper  aux  diffi- 
cultés d'analyse  que  présente  la  résolution  de  Téquation  (i)  il  prend 
comme  données  les  valeurs  connues  de  a,  dont  il  calcule  aisément 
les  nt  y  pour  Texcentricité  trouvée  o ,  09264  ;  et  il  compare  les 
valeurs  de  p  qui  s'en  déduisent  à  celles  qui  correspondent  aux 
mêmes  nt,  dans  la  représentation  empirique  des  observations. 
Voici  le  tableau  des  comparaisons  qu'il  a  ainsi  effectuées ,  et  l'en 
en  comprendra  sans  difficultés  tous  les  détails  ;  je  néglige  les  frac- 
tions de  seconde  comme  lui. 


▲>OKâ.LIX 

vraie 

'    AVOMJLUZ 

vraie 

sxcis 

AHOXAU& 

moyenne. 

▲nOXALlK 

excen- 
trique. 

kQQATlON 

physique. 

KQUATIOV 

optique. 

conclue 
de  l'hypothèse 

physique, 
dans  roi4>ite 

circulaire. 

donnée  par  la 

représentation 

empirique 

de» 

observations. 

delà 

représentation 

empirique. 

rU 

u 

R'^esinu 

0) 

u 

0 
90 

r°    J    «" 
5.18.28 

0      f      f/ 
5.17.34 

0     f      ff 
84.42.26 

0      /       // 
84.42.    2 

0       f      V 

~o.  0.24 

48.45.13 

45 

3.45.1a 

3.3i.  5 

41.28.55 

41.20.33 

—0.    8.22 

i38.45.i2 

i35 

3.45.12 

4.  0.35 

i3o. 59.25 

i3i.  7.26 

-4-0.    8.    1 

Kepler  ne  regarde  pas  comme  supposable  que  son  hypothèse 
empirique  puisse  donner  des  erreurs  occasionnelles  de  8'  dans 
les  longitudes ,  étant  construite  sur  un  grand  ensemble  d'oppo- 
sitions qu'elle  reproduit  fidèlement.  Il  n'admet  pas  davantage 
que  l'on  puisses  contester  le  principe  physique  de  la  proportion- 
nalité des  aires  au  temps.  Ces  deux  points  acceptés,  il  ne  lui 
reste  plus  qu'un  seul  élément  susceptible  de  suspicion  légitime. 
C'est  la  circularité  de  l'orbite ,  déjà  rendue  pour  lui  fort  douteuse 
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par  ]es  essais  que  j*ai  mentionnés  §  61.  Il  voit  donc  Tindispensa- 
ble  nécessité  de  soumettre  cette  supposition  à  une  épreuve  géo- 
métrique décisive  ;  et  c'est  ainsi  qu'il  est  conduit ,  de  doute  en 
doute,  à  reconnaître  la  fausseté  d'un  préjugé  adopté  depuis  deux 
mille  ans  sans  examen. 

76.  Je  rapporterai  tout  à  l'heure  les  détails  de  celte  remar- 
quable démonstration.  Mais  je  dois  d'abord  retourner,  pour  un 
moment ,  au  sujet  que  nous  venons  de  traiter,  afin  d'établir  deux 
résultats  qui  s'y  rapportent ,  et  dont  nous  aurons  besoin  plus  tard. 

Le  premier  nous  fait  revenir  à  la  ^g,  i6,  considérée  au  seul 
point  de  vue  du  mouvement  dans  les  orbites  circulaires,  quelle  que 
soit  d'ailleurs  la  loi  par  laquelle  ce  mouvement  y  est  réglé.  On 
demande  d'assigner  généralement  dans  une  telle  orbite  la  lon- 
gueur du  rayon  vecteur  SM  ou  r,  qui  correspond  à  une  anomalie 
vraie  p,  supposée  connue.  Ce  problème  est  très-facile.  L'ex- 
pression de  r  s'obtient  tout  de  suite  en  partageant  la  longueur 
totale  en  deux  segments  SM ,  MN,  par  une  perpendiculaire  CN , 
menée  du  centre  G  sur  sa  direction.  En  effet,  dans  le  triangle  rec- 
tangle SCN  ,  dont  l'hypoténuse  SC  a  pour  valeur  ae,  le  côté  SN, 
un  des  segments  cherchés ,  est  ae  cos  p  ,  et  le  côté  CN  est  ae  sin  c. 

Ainsi  l'autre  segment  MN  est  (  a'  —  a^e^  sin'  t^y .  On  a  donc  en 
somme 

r:^  ae  cos  p  -f-  û  j  i  —  <?'  sin'  v  j*. 

Le  caractère  toujours  fractionnaire  de  e ,  permet  de  développer 
le  radical  en  une  série  rapidement  convergente,  que  l'on  peut 
même  borner  aux  termes  de  l'ordre  e* ,  les  suivants  n'ayant  que 
des  valeurs  qui  seraient  insaisissables  par  les  observations ,  surtout 
par  celles  dont  Kepler  pouvait  disposer.  En  s'arrctant  à  cette  li- 
mite, on  obtient  finalement 

r  =  rt  -h  ae  cos  v  —  y  aé^  sin'  v  —  v  ^e*  sin*  p. 

Si  l'on  prend  par  exemple  e  ==  o  ,09264  ;  et  a  =  162640 ,  comme 
Kepler  le  fait  pour  Mars,  le  terme  en  e*  ne  s'élève  qu'à  i  ,4o, 
dans  son  maximum.  Cette  expression  de  r  va  nous  servir  dans  le 
paragraphe  qui  suivra  celui-ci. 

T.    V.  ^^ 
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77.  La  deuxième  remarque  porte  sur  la  résolution  de  l'équa- 
tion transcendante 

(i)  /?f  =  a  -H  R'^  c  sin  u , 

quand  on  demande  d'en  extraire  l'anomalie  excentrique  u,  qui 
correspond  à  une  anomalie  moyenne  nt^  que  Ton  suppose  donnée. 
L'analyse  moderne  opère  cette  extraction  par  une  série  ordonnée 
suivant  les  puissances  ascendantes  de  e^  qui  se  trouve  avec  sa  dé- 
monstration ,  au  tome  P'  de  la  Mécanique  céleste.  Il  est  facile  de 
voir  directement  que  les  trois  premiers  termes  doivent  être 

[i]  K  =  «/  —  R"  tf  sin  «r  -h  -i  R"  e^  sin  2  nt. 

Les  suivants  contiennent  les  sinus  de  l'arc  nt  et  de  ses  multiples 
diversement  associés  sous  des  formes  linéaires  ;  mais,  à  défaut  de 
cette  série  y  que  Kepler  ne  pouvait  pas  connaître,  on  peut,  comme 
il  le  dît  lui-même,  trouver  numériquement  u  par  des  essais, 
dont  les  résultats  peuvent  être  rendus,  finalement,  aussi  exacts 
qu'on  le  désire.  Leur  régularité  s'assurera  en  procédant  de  la  ma- 
nière suivante,  nt  étant  donné,  on  calculera  d'abord  u  par  son 
expression  approximative  [i].  Cette  valeur,  que  je  nomme  «o, 
étant  substituée  pour  u ,  dans  le  second  membre  de  l'équation  (i), 
donnera  une  valeur  de  nt  que  je  nomme  nt^j  laquelle  sera  nécessai- 
rement différente  de  la  proposée ,  mais  toujours  peu  différente, 
puisque  u  n'est  fautif  que  dans  les  pui^nces  de  e  supérieures  à  la 
deuxième.  Formant  donc  nt  —  nt» ,  que  je  nomme  +  r,  nt  sera 
«f«  -f-  t;  et,  comme  t  sera  un  très-petit  arc,  la  valeur  exacte*de 
u  devra  être  de  la  même  forme  zt 0  +  ^ ,  l*sii*c  inconnu  x  qui  la 
complète  étant  pareillement  très-petit.  Substituez  ces  nouvelles 
expressions  dans  l'équation  (i) ,  en  y  mettant  pour  sin  («•  H-x), 
son  équivalent  sin  u^  4-  cos  Uo  sin  j;  —  2  sin  u^sin'  7  .r  ;  vous  aurez 
en  résultat 

n^o  -H  T  =  M«  -f- R"  e  sin  Ko  -H  ^  -4-  R" ^cos  Uq  sin* 

—  2R"  esin  «osin'  7 x. 

Les  portions,  indépendantes  des  termes  correctifs ,  disparaissent 
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des  deux  membre >  par  équivalence,  et  il  reste 

L'arc  X  étant  nécessairement  fort  petit ,  on  peut  profiter  de  cette 
circonstance  pour  le  faire  sortir,  sans  notable  erreur,  de  dessous 

les  symboles  de  sinus,  en  écrivant  -^,  au  lieu  de  sin  x-,  et^-^^y 

R  R. 

au  lieu  de  sin'  |  jt.  En  outre,  il  ne  se  montre  différent  de  r  que 
par  des  quantités  de  l'ordre  ^,  ce  qui  nous  permet  de  faciliter 
son  extraction ,  en  remplaçant  son  carré  x^  par  zx  dans  le  der- 
nier terme  du  second  membre  qui  est  le  moins  sensible  de  tous , 
et  mérite  à  peine  d*éti*e  conservé.  Alors,  l'équation  corrective 
prend  cette  forme  plus  simple  : 

T  =  X  )  I  4-  ^  cos  Ht  —  {e  —,  sin  «0  (  =  x  (  i  -+-  a  ). 

La  quantité  que  je  désigne  ici  par  a ,  se  calculera  aisément ,  étant 
formée  de  deux  petits  termes.  Quand  elle  sera  trouvée ,  on  en 

déduira 

T  a 

et  par  suite  on  obtiendra  tf«  +  x ,  ou  u\ ,  qui  sera  la  valeur  cor- 
rigée de  u.  Pour  la  vérifier,  on  l'emploiera  dans  le  second  membre 
de  l'équation  (i),  ce  qui  donnera  une  nouvelle  valeur  de  nt  que 
je  désigne  par  nt^o  >  laquelle  devra  se  trouver  égale  à  la  valeur 
assignée,  ou  n'en  différer  que  de  quantités  négligeables.  S'il  en  était 
autrement,  on  formerait  la  différence  nt  —  nt[j  que- l'on  nom- 
merait r'  et  l'on  opérerait  sur  celle-ci  comme  sur  la  première  avec 
bien  plus  d'avantage.  Mais  cette  seconde  opération  ne  sera  jamais 
nécessaire  dans  les  applications  aux  planètes.  Car,  même  en  exagé- 
rant l'excentricité  e^  jusqu'à  la  faire  égale  à  o,25,  t'  s'élèvera 
tout  au  plus  à  quelques  dixièmes  de  seconde,  dans  des  cas  fort 
rares;  et  alors  la  correction  x^  de  u'  s'obtiendrait  presque  sans 
calcul,  en  prenant  seulement 

x'  =  t'  —  r'e  cos  «'«. 

12.  . 
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Je  place  ici  en  note  deux  exemples  numériques  »  qui  ont  été 
choisis  par  Delambre ,  comme  offrant  des  épreuves  extrêmes  de  la 
recherche  de  u  quand  nt  est  donné.  On  verra  que  la  valeur  de  a 
s*obtient  par  la  méthode  précédente ,  avec  autant  de  rapidité  que 
de  précision,  même  dans  ces  cas  de  difficulté  exagérée,  sans  qu'il 
soit  besoin  de  recourir  à  la  rectification  de  x{*). 


(*)  La  série  des  opérations  qu^il  s'agit  d^efTectuer  est  réglée  par  les  for- 
niiiies  suivantes; 

(f)  nt=m-R''«8in  II, 

II]  ii,  =  «<  —  R*«8in»<4- îR"c*»in2«f, 

lïf,  =  «,-+- R''e8in II,, 

nt  —  nt^=zr,     u  —  u^ssx,     a  =  «  cos  u  —  — T-jfrsmu^y 

ar 

or  =  r  — 


l-+-a 


On  suppose  <?  =  o,q5  ;  et  Pon  emploie  la  graduation  sexagésimale da  cerele; 
on  a  ainsi 

log«  =  7,3979400,    logR'' =  5,3i4435i, 
et,  par  suite, 

log   R'e  =;4,7ia365i, 

log4.R''c«=3,8oga75i, 
'<>&  ^  =  7»78a4849- 

Ce  sont  les  logarithmes  de  toutes  les  constantes  du  calcul  numérique, 
lesquelles  sont  ainsi  données  eu  secondes  de  degré.  On  demande  que  les  éva- 
luations des  angles  calculés  soient  rendues  exactes,  jusqu^aux  dixièmes  de 
seconde  indasivement. 

i«r  Exemple.  — >  On  donne  nt  =s  i55<>;  et  Von  demande  u.  Voici  la  succes- 
sion des  résultats: 

O        f  If 

— ■  R** sittii*  =  —    10.  7.4^,807 
-f-  ;  R"*»  sin  a  n<  ss  -*     1 .47 .  aS  ,773 

Somme  —    11. 55.  8,58a 

nt=:       i35.  o.  o 


u,=s       ia3.  4*5i»4^ 

R^esinWorr:  12.    O.    7,33 


Somme    nr,  =       1 35.  4« 58,75  t  =  — a98'',75. 
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78.  J'arrive  enfin  à  cette  démonstration  mémorable  par  la- 
quelle Kepler  parvint  à  constater  avec  une  évidence  indubitable 

m 

I    I      I       I     i^ia^—    I  I  ■  I   I     I  I  II  m     Ml  II  ■         Il        I  ■         ■     MU       I  ■ 

eco3  B,  =  —  o,i3645  583 

—  ;— rpr  T  8in  U,  =  -h  0,0001  5  170 


ccr 


a=-.o,.363o4i3  --^  =  -47",  147. 

O        /  HP 

x=  —      0.   5.45,897 

u\  =       122.59.  5,523 
R*  e  siri  u',  =3        12,0  54 ,470 

n«',=        134.59.59,993 
m  =       i35.  o.  0  t'  =3  -+-  o",  007  Dé{;ligeable.. 

'i"*  Exemple.  —  On  donne  nt  sz  96^,  et  on  demande  u. 

—  R''c6inn/=—    i4-ï4'4^>7o6 
-i- JR''e'pin2n<=  —      0.22.20, i52 


Somme             -- 

14.37.  3,858 
96. 

81.22.56,142 
14.  9.44,011 

it^  = 

95.32.40,14a 

T=:-f-27'.  !( 

tf  cos  i»j  :;?  -H 

0,03746  o354 

^^^TSinii,  =  — 

0,00098  2554 

«=i-i- 

o,o3647  7800 

=  —'0'.  57",  71 3. 


x  =  -i-     0.26.22,145 

U^z=z  81.22.56,142 

u\=s        81. 49..  18,287 
R''«8inu',  =        14.10.41,788 

«/,=       96.  o.  0,075         T'==i  — o",075    négligeable. 

Un  avantage  de  cette  méthode  consiste  à  ne  recourir  que  le  nioins  pos- 
sible aux  Tables  de  sinus.  Pour  une  opération  spéculative,  où  Ton  veut  pousser 
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que  Porbite  de  Mars  différait  d'une  circonférence  de  cercle  ,  et  à 
découvrir  comment ,  dans  quel  sens  ^  elle  en  différait.  Il  obtint  ces 
deux  faits  si  longtemps  ignorés,  en  rassemblant  dans  une  même 
construction,  pour  ainsi  dire  graphique,  les  longueurs  et  les  di- 
rections des  rayons  vecteurs  héliocentriques,  qu'il  avait  conclus 
des  observations.  Ce  procédé,  en  quelque  sorte  expérimental,  s'il 
Teût  employé  sans  déviation ,  de  prime  abord ,  aurait  pu  le  con- 
duire tout  droit  à  l'ellipse,  comme  on  le  verra,  quand  nous  en 
ferons  usage  pour  déterminer  l'orbite  de  Mercure.  Mais  les  incer- 
titudes des  observations,  dont  Kepler  pouvait  disposer,  et  les  diffi- 
cultés matérielles  qu'il  avait  à  en  trouver  dont  la  combinaison  pût 
lui  donner  les  rayons  vecteurs  héliocentriques ,  par  la  méthode  de 


les  appréciations  jusqu'aux  fractions  de  seconde,  comme  nous  venons  de  le 
faire,  il  est  commode  d^employer  les  Tables  de  Bagay,  qui  donnent  les  loga- 
rithmes des  sinus,  cosinus,  etc.,  explicitement  de  seconde  en  seconde,  pour 
tous  les  degrés  du  quart  de  cercle.  Gela  facilite  singulièrement  Tévaluation 
des  parties  proportionnelles ,  auxquelles  on  se  trouve  obligé  d^avoir  ^^rd, 
pour  arriver  au  degré  de  précision  que  nous  avons  voulu  atteindre.  A,  cette 
occasion  je  ferai  remarquer  que ,  si  la  valeur  donnée  de  nt  contenait  elle- 
même  des  fractions  de  seconde ,  il  '  serait  très-inutile  d^en  tenir  compte 
pour  former  la  valeur  de  «g,  qui  doit  seulement  être  proche  de  nt.  Il  ne  fau- 
drait prendre  de  celle-ci  que  la  partie  entière ,  dont  le  sinus  et  le  cosinus 
logarithmiques  sont  donnés  immédiatement  par  les  Tables. 

L'équation  (i),  qui  établit  la  proportionnalité  des  aires  aux  temps,  a  en- 
core lieu  dans  le  mouvement  des  comètes ,  mais  avec  des  valeurs  de  rexcen- 
tricité généralement  très- grandes,  si  grandes  même,  que  e  s'y  trouve  sou- 
vent peu  inférieur  à  i.  Dans  de  tels  cas  les  astronomes  prennent  d'abord 
pour  données  les  valeurs  de  u,  espacées  à  de  petits  intervalles,  de  lo'  en 
lo' par  exemple,  et  ils  calculent  directement  les  valeurs  de  nt,  qui  y  cor- 
respondent ;  après  quoi  ils  rassemblent  tous  ces  résultats  en  une  Table  nu- 
mérique qui  présente  la  relation  exacte  de  nt  à  »  pour  chacune  des  inter- 
mittences qu'ils  ont  choisies.  Alors  les  places  intermédiaires  se  remplissent 
habituellement  par  de  simples  interpolations,  dont  les  résultats  se  vérifient 
par  le  calcul  direct.  Mais,  à  défaut  d'une  telle  Table,  les  formules  que  je 
viens  d'exposer  serviraient  encore  dans  ces  cas  de  grandes  excentricités,  si, 
connaissant  seulement  un  couple  de  valeurs  nt^  et  »«,  qui  se  correspondent, 
on  voulait  avoir  celle  de  u  qui  répond  à  uu,  autre  nt,  séparé  de  nt^  par  un 
intervalle  de  douze  ou  quinze  minutes  de  degré.  On  peut  vérifier  aisément 
cette  assertion,  en  réprouvant  par  le  calcul  direct  pour  quelque  valeur  de  e 
fort  grande,  par  exemple  pour  e=  0,9. 
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calcul  qu'il  employait  y  devaient  le  détourner  de  chercher  à  con- 
struire ainsi ,  par  points,  Torbite  entière  de  Mars.  Peut-être  aussi, 
en  voyant  que  les  hypothèses  anciennes  ne  s*écartaient  que  peu 
des  lieux  réels ,  pensait- il  que  des  modifications  légères  suffiraient 
pour  les  y  adapter  complètement,  sans  se  jeter  dans  de  nouvelles 
tentatives  qui  en  auraient  été  tout  à  fait  indépendantes. 

C'est  pourquoi  il  se  résolut  seulement  à  faire  une  épreuve ,  qui 
lui  découvrit,  sans  incertitude,  en  quoi  l'orbite  réelle  de' Mars 
s'écartait  de  la  forme  circulaire.  Le  procédé  qu'il  employa  est 
représenté  graphiquement  par  \2ifig.  i8. 

Déjà,  dans  le  §  61,  page  142,  on  a  vu  qu'il  avait  obtenu  trois 
rayons  vecteui*s  héliocen triques  deMars,  ayant  leurs  longitudes 
connues,  et  déterminées  dans  l'orbite,  pour  une  époque  com- 
mune, celle  du  3 1  octobre  iSgo.  Postérieurement,  comme  on  l'a 
vu  encore,  §  64,  page  i5i,  il  avait  obtenu  par  une  méthode  pa- 
reille les  distances  aphélie  et  périhélie ,  ainsi  que  la  longitude  do 
l'aphélie,  égale  à  i48"39'4^",  pour  le  21  novembre  i588.  De 
là,  jusqu'au  3i  octobre  iSgo,  il  y  a  deux  années  complètes  moins 
22  jours  pendant  lesquels  la  longitude  de  l'aphélie  a  dû  s'accroître 
de  2^4^»  ^^  faisant  son  mouvement  annuel  de  64'%  comme 
Kepler  l'admet.  Avec  cette  addition,  la  longitude  précitée  de- 
vient 148°  4"'  5o",  à  la  même  date  pour  laquelle  on  a  évalué  les 
trois  rayons  vecteurs.  Kepler  lui  attribue  10"  de  moins  ^  ce  qui 
est  sans  importance  ;  et  j'adopterai  son  évaluation ,  pour  le  suivre 
de  plus  près  dans  ses  calculs.  Les  directions  relatives  de  ces  di- 
verses lignes  sont  représentées  dans  leurs  |)ositions  naturelles,  sur 
la  fig,  18,  qui  est  construite  dans  le  plan  de  l'orbite.  STo  est 
une  droite  menée  du-soleil  S,  au  point  équinoxial  To  ^^  répo(jue 
commune,  reportée  sur  l'orbite  à  partir  du  nœud  ascendant  selon 
la  convention  faite  §  6i,  page  142,  pour  servir  d'origine  aux  lon- 
gitudes comptées  dans  l'orbite.  Alorâ ,  la  distance  aphélie  SA  se 
place  relativement  à  la  ligne  ST>  d'après  sa  longitude  trouvée 
tout  à  l'heure  ;  et  la  même  opération ,  appliquée  aux  trois  rayons 
vecteurs  du  §  61  ^  donne  également  leurs  directions  respectives 
SM('),  SM^'^,  SM('^  ainsi  que  leurs  distances  angulaires  à  l'aphé- 
lie A,  c'est*à-dire  les  anomalies  vraies^  qui  leur  correspondent. 
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Portant  alors  sur  SA ,  l^excentridté  SC  ou  ae ,  qui  a  été  détermi- 
née  §  65,  page  iSa^  Kepler  décrit  autour  du  centre  C,  avec  le 
rayon  CA.  ou  a ,  une  circonférence  de  cercle  qui  coupe  toutes  les 
droites  ainsi  réparties  autour  de  S*  Les  deux  points  d'intersection 
A,  P,  appartiennent  donc,  par  construction,  à  l'orbite  réelle  de 
Mars  ;  mais  les  trois  autres  M('\  M(^^,  M(^),  appartiennent  au  cer- 
cle excentrique ,  décrit  du  Centre  G.  Or,  leurs  anomalies  vraies 
autour  de  SA  étant  connues,  on  peut  calculer  les  longueurs 
R(i>,  R(3),  RC^)  des  trois  rayons  vecteurs  qui  vont  y  aboutir  sur  la 
circonférence  de  Texcentrique.  Car,  dans  le  §  76,  page  177,  nous 
avons  établi  une  formule  qui  les  donne,  d'après  ces  anomalies. 
Ce  calcul  étant  fait,  Kepler  porte ,  sur  les  mêmes  directions  res- 
pectives, les  trois  rayons  vecteurs  héliocentriques  H'>,  H^)^ /<*^ 
qu'il  a  reconnu  appartenir  à  Torbite  réelle.  Il  les  trouve  tous  trois 
plus  courts  que  leurs  analogues  R<'^,  R(^\  R(^)  ;  et  d'autant  plus 
qu'ils  s'écartent  davantage  des  sommets  A,  P.  De  là  il  conclut  que 
l'orbite  réelle  de  Mars  est  une  courbe  ovale ,  comprise  tout  entière 
dans  la  circonférence  de  »rexcentrique  avec  laquelle  elle  n'a  de 
commun  que  les  deux  sommets  A,  P. 

Voici,  dans  un  même  tableau,  l'ensemble  des  données  et  des  ré- 
sultats qui  en  dérivent.  Le  tout  se  comprendra  sans  difficulté.  Je 
dois  seulement  avertir  que ,  pour  rendre  aisément  perceptibles  > 
sur  notre  fi^,  18,  les  inégalités  de  longueur  que  je  viens  de  signa- 
ler, je  les  y  ai  fort  exagérées  ;  et  j'ai  fait  l'orbite  réelle  beaucoup 
plus  distante  du  contour  de  l'excentrique  qu'elle  ne  l'est  réelle- 
ment. Mais  on  appréciera  les  vraies  valeurs. d'après  les  nombres 
que  le  tableau  leur  assigne. 
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i»5 

Ltuas 

II 

LOIfOlIBVa                                      II 

LOffonEVas 

LF.uas 

V 

déterminées 

LIHAS 

▲HOIIALIU 

du  rayon 
vecteur 

IXCU 

BÏSIGSATIOII 

de»  rayons  vecteur»  réels 

par 
Tobservation , 

LOXCITVDBS 

dans  l'orbite, 

vraies, 
comptées 

excentrique 

du  rayon 
vecteur 

:    de  l'orbite  de  Mars, 

et  exprimée* 

comptées 

de  l'aphélie 

correspon- 
dant à 

eacentrique 

qui  sont  portés 

en  parties  du 

du  point 

dans 

chacune 

»ur.Ie  rayon 

'          sorlayï^.  18. 

rayon  moyen 
de  l'orbe 

equinoxial 
fixe  Yo- 

le  mcme  sens 
que  les 

de  ces 

anomalies 

vecteur  réel 
de  Mars. 

teiTCStre  pris 

lon^tudcs. 

▼raies. 

pour  nnitc. 

1 

r 

l 

V 

R 

R  — r 

iOUlance  aphélie.  . 

1 ,66780 

0     f      1/ 

148.41 -4^ 

0     /      tf 

0.    0.    0 

1,66780 

0,00000 

!    rC) 

r, 47750 

44.i6!5a 

255.35. la 

l,485ll 

-K)  ,00760 

'     rC) 

1 .66255 

iSS.ig.  4 
i85.a4.ai 
308.41.40 

9.37  24 

36.43.41 

180.  0,  0 

1,66563 

+o,oo3o8 

-+-0,00641 

0,00000 

/ 

i    rW 

1.63 100 

1, 63741 
i,385oo 

Distance  périhélie. 

i,385oo 

Les  quatre  premières  colonnes  n'ont  pas  besoin  d'explication. 
Les  valeurs  des  rayons  excentriques  R  sont  obtenues  par  la  for- 
mule du  §  76  y  page  177, 

R  =  fl  -4-  ûftf  cos  V  —  ^  ae^  sin'  v  —  ^ae^  sin*  c^ 

dont  le  dernier  terme  atteint  seulement  0,0000128  dans  le  cas 
de  r('),  et  est  insensible  dans  les  deux  autres.  Les  calculs  sont 
faits  avec  les  données  mêmes  de  Kepler,  qui  sont 

le  rayon  de  l'excentrique  a  =  i  ,52640, 
rexcentrîcité  absolue  ae  ^=10,1^1^0, 
ce  qui  donne  logâc=  i,i5o449i^  ^^  log^=: 2,9667810. 

En  portant  les  différences  R  —  rsur  notre>%.  18,  on  voit  que  les 
points  de  l'orbite  réelle  désignés  par  les  indices  (0,  (>),  (3;  sont  tous 
trois  intérieurs  à  la  circonférence  de  l'excentrique,  et  d'autant 
plus  intérieurs,  qu'ils  s'écartent  davantage  des  sommets  A,P. 
L'orbite  n'est  donc  (èas  circulaire ,  comme  on  l'avait  admi^  sans 
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examen ,  jusqu^aTors.  Cest  un  ovale  aplati  dans  le  senà  latéral 
au  diamètre  AP,  qui  va  de  l'apogée  au  périgée* 

Kepler  se  félicite  à  bon  droit  d'avoir  constaté  cette  erreur  sécu- 
laire y  qui  était  un  obstacle  invincible  à  la  découverte  des  vraies 
lois  du  mouvement  des  planètes.  Toutefois  sa  conclusion  ne  vaut 
qu'autant  que  les  longueurs  r<'),  /<'J,  H^),  déduites  des  observa- 
tions/ne  peuvent  pas  être  suspectées  d'inexactitudes  aussi  grandes 
que  le  sont  les  différences  R  —  r.  Kepler  ne  dissimule  pas  cette 
objection  ;  mais  il  regarde  comme  impossible  que  ces  inexactitudes 
puissent  dépasser  0,00200 ,  ou  au  plus  OyOoSoo ,  ce  qui  laisse 
subsister  la  conséquence  (*),  Il  cherche  alors  quelle  forme  il 
peut  donner  hypothétiquement  à  l'orbite  ovale,  pour  arriver  à 
carrer  sa  surface ,  et  y  faire  décrire  au  rayon  vecteur  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Le  peu  de  différence  qu'elle  doit  avoir 
avec  la  circonférence  de  l'excentrique ,  lui  indique  l'ellipse  comme 
pouvant  fournir  au  moins  une  approximation  qui  réalisera  aisé- 
ment cette  condition  désirée.  Il  l'essaye  donc,  en  l'établissant, 
comme  je  le  représente  ici  dans  la  fig,  19  (  **)• 

79.  Soit  AMJP  la  circonférence  du  cercle  excentrique,  construit 
sur  le  diamètre  AP,  qui  va  de  l'aphélie  au  périhélie,  et  qui  a 
pour  rayon  CA  ou  CP,  que  nous  désignerons  symboliquement 
par  a.  SG  sera  l'excentricité  £ ,  que  nous  nommerons  ae^  la  lettrée 
représentant  le  rapport  abstrait  de  £  à  GA.  Du  même  centre  C, 
avec  la  même  excentricité  ae ,  on  décrijt  un6  ellipse  qui  aura  ses 
sommets  A,  P,  communs  avec  l'excentrique;  et  Ton  suppose  que 
ce  soit  effectivement  l'orbite  de  la  planète.  Comme  e  est  une  frac- 


{*)  Les  Yalcurs  de  R  —  r,  données  par  Kepler,  sont,  dans  leurs  chiffres 
significatifs  789,  35o,  ^83,  toutes  trois  plus  grandes  que  celles  que  j^obtiens; 
et  elles  ont  été  reproduites  sans  changement  par  Schubert,  comme  par 
Delambre.  Je  ne  puis  cependant  soupçonner  d^erreur  dans  mon  calcul ,  qui 
les  fait  trouver  directement ,  et  que  j'ai  recommence  plusieurs  fois.  Kepler 
les  obtient  par  des  opérations  trigonométriques  successives,  dont  les  résul- 
tats ont  pu  être  moins  exacts.  Dans  tous  les  cas ,  si ,  comme  j''ai  lieu  de  le 
croire,  les  nombres  que  j'ai  rapportés  sont  les  véritables,  ils  n'en  confirment 
pas  moins  sa  conclusion. 

**)  De  motibus  stcllœ  Harlis^  cap.  XLVII,  p.  'ia6  et  suiv. 
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tion  peu  considérable ,  il  est  évident  d'abord  ,  que  cette  coostruc- 
lion  s'accordera  avec  les  résultats  de  l'observation ,  quant  à  la 
petitesse  et  aux  dimensions  relatives  de  R  —  r,  qui  correspondront 
à  une  même  anomalie  vraie  v.  Pour  rendre  la  figure  distincte ,  on 
a  domié  à  l'excentricité  une  proportion  beaucoup  plus  grande 
qu'elle  ne  l'a  réellement ,  dans  l'orbite  de  Mars.  Mais  cette  fiction 
graphique  n'affectera  en  rien  les  raisonnements  que  nous  établi- 
rons, non  plus  que  les  nombres  qui  en  seront  déduits. 

Il  faut  maintenant  régler  le  mouvement  de  la  planète  sur  son 
ellipse  conformément  à  la  condition  de  proportionnalité  des  aires 
aa  temps ,  que  Kepler  envisageait  désormais  comme  étant  une  loi 
naturelle  et  nécessaire.  A  cet  effet,  concevons  une  planète  fic- 
tive M,  qui  décrive  la  circonférence  de  l'excentrique,  dans  le 
même  temps  que  la  planète  m  emploie  à  décrire  son  ellipse ,  et  dont 
le  rayon  vecteur  propre  SM  ou  R ,  trace  autour  du  soleil  S ,  des 
aires  circulaires  ASM,  proportionnelles  au  temps.  Pour  établir  cette 
condition ,  soit  M  le  Heu  de  l'astre  fictif  après  le  temps  t,  écoulé 
depuis  son  passage  à  l'aphélie  A  ;  et,  menant  le  rayon  central  M, 
nommons  u  son  anomalie  excentrique,  ACM.  D'après  ce  qui  a  été 
démontré  §  7IS,  page  1 74  »  i^  faudra  faire 

(i)  /ir  = /i -+- e  sin  a  ; 

ce  qui  déterminera  u ,  quand  on  se  donnera  t ,  exprimé  dans  la 
même  sorte  d'unité  de  temps  que  l'on  a  choisie  pour  représenter 
la  durée  de  la  révolution  de  la  planète. 

Le  mouvement  de  M  sur  le  contour  du  cercle,  étant  ainsi 
réglé,  menez  l'ordonnée  circulaire  MN ,  perpendiculaire  au  grand 
axe  AP,  et  soit  m  le  point  où  elle  coupe  Tellipse.  m  sera  le  lieu  où 
il  faut  placer  la  planète  réelle  sur  cette  courbe,  pour  que  son  rayon 
vecteur héliocentrique  S/w ,  décrive,  autour  du  foyer  S ,  des  aires 
proportionnelles  au  temps;  et  telle  est  aussi  la  position  relative 
que  lui  assigne  Kepler. 

80.  La  preuve  de  ce  résultat  repose  sur  trois  propositions  de 
géométrie  élémentaire,  que  je  vais  rappeler. 
1°.  Dans  une  ellipse  dont  le  demi  grand  axe  est  a ,  Texcentri- 
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cité  ae,  le  demi  pedt  axe  6 ,  on  a 

2^.  Deux  ordonnées  MN,  M/i,  élevées  sur  une  même  abscisse, 
et  terminées  l'une  au  cercle,  l'autre  à  Tellipse,  sont  entre  elles 
comme  a  kb.  C'est-à-dire  que  l'on  a  toujours 

b  t 

a 

3®.  Le  segment  circulaire  AMN,  et  le  segment  elliptique  A/wN, 
limités  à  une  abscisse  commune^  sont  aussi  entre  eux  dans  ce 
même  rapport.  De  sorte  qu'en  nommant  S^  s  leurs  aires  respec- 
tives ,  on  a  encore 


5  =  S--  =  Sv^i  — c'. 


a 


Cette  relation  subsiste  également  pour  les  aires  totales  des  deuX' 
courbes  ;  celle  de  l'ellipse  étant  itab,  et  celle  du  cercle  circon- 
scrit, TTû'. 

81.  Maintenant  les  deux  mobiles  M ,  i»,  étant  placés  respective- 
ment comme  nous  venons  de  le  prescrire  dans  le  §  78  ;  si  on  les 
compare  l'un  à  l'autre,  après  le  temps  quelconque  /,  compté  de- 
puis leur  passage  à  l'aphélie  A,  où  ils  se  sont  trouvés  ensemble, 
on  aura  évidemment ,  d'après  ce  qui  précède  : 

Le  secteur  circulaire 

AMS  =  S-f--J-SN.MN; 
Le  secteur  elliptique 

A  m  S  =  ^ -h  I SN  .  M /î  =  •- 1 S -M  S  N  .  MIN  I . 

Les  secteurs  décrits  simultanément  par  les  rayons  vecteurs  des 
deux  mobiles  m ,  M,  dans  leurs  orbites  propres ,  seront  ainsi  entre 

L 

eux,  dans  le  rapport  constant  —  Donc,  puisque  l'équation  (i) 

ce 

fait  croître  le  secteur  circulaire  AMS,   proportionnellement  au 
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temps  r,  le  secteur  elliptique  AmS  croîtra  aussi  proportionnelle- 
ment à  t;  du  moins,  si  l'on  astreint  le  mobile  m,  à  se  trouver 
toujours  sur  la  même  abscisse  que  M  y  comme  nous  l'avons  sup- 
posé, et  comme  notre  y?^.  19  le  représente. 

Il  ne  reste  donc  plus  qu'à  déduire  de  cette  construction ,  les 
cooi*données  héliocentriques  dû  point  m ,  c*est-à-dire  son  anomalie 
vraie  p  9  et  son  rayon  vecteur  r,  pour  un  temps  quelconque  ty  dé- 
fini par  l'anomalie  excentrique  u,  di}  point  M.  Puis,  on  verra  si 
les  valeurs  trouvées  ainsi  pour  ces  deux  éléments  reproduisent  avec 
fidélité  les  positions  réelles  de  Mars ,  que  les  observations  nous 
font  connaître. 

Kepler  s'est  posé  ce  problème  dans  ses  deux  phases.  Il  en  a 
établi  toutes  les  conditions  géométriques  comme  nous  venons  de  le 
faire,  et  il  l'a  complètement  résolu.  Mais  il  n'est  parvenu  à  la  so- 
lalion  que  par  de  longs  détours,  à  travers  beaucoup  d'hésitations, 
et  même  d'erreurs,  qu41  a  sincèrement,  je  dirais  presque  naï- 
vement racontées.  Pour  ne  pas  interrompre  l'ordre  logique  de 
notre  exposition,  je  démontrerai  d'abord  ses  formules  finales. 
Noos  n'en  serons  que  mieux  préparés  pour  étudier  ensuite  les  in- 
certitudes de  son  esprit. 

82.  Le  rayon  vecteur  sm  on  r  est  donné  immédiatement, 
comme  hypoténuse  du  triangle  rectangle,  S  m  !N,  où  Ton  a 

SN  =  a«  -^  a  cos  w  =  a  (c  -h  cos  u  ) , 


/wN  =  -  MN  =:  h  cos  u-=-asi  \  —  é^  cos  « . 
a 

De  là  on  tire 

r» 

~  =  (e  4-  cos»)'  -H  (i  —  e')  cos'  a  =  (i  -4-  tf cos  uj 

Par  conséquent , 

(2)  r  =  a  (i -H  ccosa). 
On  a  ensuite ,  dans  ce  même  triangle , 

,0»  a{e-+-cosa)        tf  +  cosK 

(3)  C0SC  = =: 

r  i  +  ^costf 
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Cette  équation  détermine  l'angle  p;  mais  die  le  donnerait  par 
un  mode  de  calcul  peu  commode.  Heureusement  il  est  facile  de  la 
transformer  en  une  autre  y  dont  l'emploi  est  inen  préférable.  Pour 
cela  on  en  tire  successivement 

,  .    I  —  cos« 

I  —  cos  p  =  (i  —  e)  — ■_ —  > 


I  H-cos«'  =  (i  ■+•  e) 


1  -f-CCOSW 

I  -+-  cosa 


i-j-ecosu 

ce  qui  donne  par  division  y  membre  à  membre , 

I  —  cos  V       I  —  e    I  —  cos  u 
I  H-  cos  V       i-i-e    I  -f-  cos  u 

Or,  pour  un  arc  quelconque  x ,  on  a  généralement 

I  —  cosx  2.sin'|x.  ,, 

= ' — =  tanir'  ■=•  x, 

i-hcosj?       2(1  —  sin'-jjr) 

Faisant  donc  usage  de  cette  relation ,  et  prenant  la  racine  carrée 
des  deux  membres  de  Téquation  précédente,  ainsi  transformée , 
elle  doiine 

(3)  tangii'=^^^j  tangi»; 

ce  qui  permet  de  calculer  facilement  p,  quand  on  connaît  u. 

Si  Ton  reprend  cette  même  équation  (3)  sous  sa  première  forme, 
et  qu*on  en  tire  cos  u  en  cos  p,  on  trouve 

cos  u  —  e 
cosa  =:  ; 

I  —  e  cos  p 

et  en  mettant  cette  valeur  de  cos  u ,  dans  le  second  membre  de 
réquation  (2),  on  trouve,  après  une  réduction  facile, 

r=:  — ^ -' 

I  —  e  cos  p 

Cette  expression  directe  de  r  en  p ,  est  habituellement  donnée, 
dans  les  éléments,  sous  le  nom  adéquation  polaire  de  l'ellipse, 
Torigine  des  r  étant  à  Tun  des  foyers  ;  et  il  est  tout  naturel  qu'elle 
résulte  ainsi  des  précédentes ,  après  Tclimination  de  u ,  puisque 
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Kepler  plaçait  intuitivement  le  soleil  au  foyer  de  Tellipse  qu'il 
essayait. 

83.  Les  trois  équations  auxquelles  nou9  venons  de  parvenir, 

(  1  )  /If  =  f«  -4-  <•  sin  « , 

(2)  r=  a  (1 -Hccostt), 

(3)  tangiP=  fi^jtangj  II, 

renferment  toutes  les  lois  du  mouvement  des  planètes  dans  des 
ellipses,  oà  leur  rayon  vecteur  décrit  autour  du  soleil  des  aires 
prt^rtionnelles  au  temps.  Ce  sont,  les  mêmes  dont  nous  nous 
servons  aujourd'hui.  Seulement  les  géomètres  ont  trouvé  le  moyen 
d'en  extraire  les  deux  coordonnées  r  et  p  de  la  planète,  explicite- 
ment exprimées  en  fonction  du  temps  f,  par  des  séries,  dont 
Lagrange  a  déterminé  les  lois ,  en  même  temps  qu'il  donnait  la 
manière  la  plus  simple  de  les  former.  La  méthode  est  complète- 
ment exposée  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste.  Mais  la  forma- 
tion des  équations  fondamentales  est  entièrement  due  à  Kepler  ; 
et  Ton  ne  peut  trop  remarquer  que  la  première  n'a  été  pour  lui 
que  l'expression  d'une  loi  physique,  hypothétiquement  précon- 
çue par  son  génie. 

84.  Après  qu'il  eut  été  ainsi  conduit  à  Fheureuse  idée  d'identifier 
1  orhite  ovale  de  Mars  à  une  ellipse  exacte  ;  et ,  ce  qui  était  plus 
difficile,  après  qu'il  eut  trouvé  comment  il  fallait  y  placer  à  chaque 
instant  l'astre ,  pour  que  son  rayon  vecteur  S  m ,  décrivît  autour 
du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps ,  il  dut  naturellement 
s'empresser  de  soumettre  cette  nouvelle  construction ,  aux  mêmes 
épreuves  qu'il  avait  faites  sur  l'hypothèse  circulaire  ;  c'est-à-dire 
essayer  si  le  mouvement  de  longitude  qui  en  résultait,  s'accordait 
mieux  avec  celui  qu'il  avait  établi ,  par  l'interpolation  empirique 
des  oppositions.  Il  choisit  donc ,  comme  termes  de  comparaison , 
les  trois  mêmes  anomalies  moyennes  qu'il  avait  employées  pour 
éprouver  le  mouvement  dans  le  cercle,  ainsi  qu'on  l'a  vu  §  75, 
page  1 76  ;  et  il  chercha  de  même  à  former  les  trois  anomalies  vraies 
qui  devaient  y  correspondre  dans  l'ellipse,  d'après  le  mode  de 
mouvement  qu'il  avait  assigné  au  point  m  sur  cette  courbe,  et  que 
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représente  notre  fig.  19.  On  verra  tout  à  l'heure  que  le  résultat 
aurait  dépassé  ses  espérances.  Mais,  par  une  inconcevable  mé- 
prise y  il  ne  l'aperçut  pas  de  prime-abord  ;  et ,  au  lieu  d'une  con- 
cordance qui  était  presque  parfaite ,  il  trouva  des  discordances  in- 
tolérables, qui  n'existaient  point. 

Cette  erreur,  qui  le  détourna  pendant  longtemps  du  but  auquel 
il  touchait,  pour  le  jeter  dans  de  fausses  voies,  prit  son  origine, 
dans  le  cas  d'application  le  plus  simple  (^).  Il  avait  voulu,  comme 
épreuve  fondamentale,  déterminer  d'abord  la  valeur  de  l'angle 
CéS,  qu'il  appelait  la  plus  grande  équation  optique  dans  l'el- 
lipse, par  analogie  à  l'angle  CBS,  la  plus  girande  équation  optique 
dans  le  cercle,  ces  angles  appartenant,  l'un  et  l'autre,  à  l'anoma- 
lie excentrique  de  90®.  Or,  comme  il  avait  coutume  d'évaluer 

es 

l'angle  CBS ,  d'après  sa  tangente  trigonométrique  — -j  c'est-à-dire 

CB 

ae 

—  9  ou  (?,  il  fit  de  même  pour  C6S  ;  ce  qui  aurait  dû  lui  donner 

a 

tangC^S  =  -7-  = 


ou ,  plus  simplement , 


v/i— c» 


sinC6S  =  —  =  e\ 
a 


et  comme  il  prenait  e  égal  à  0,09264,  il  aurait  dp  obtenir  par 
l'une  ou  l'autre  voie 

CérSr=5°i8'55%8o6; 

au  lieu  qu'il  trouve 

CôS  =  5«2o'i8^ 

Cela  tient  à  ce  qu'il  évalue  inexactement  le  demi  petit  axe  h  de  son 
ellipse.  L'excentricité  c,  qu'il  admettait,  étant  0,09264  y  on  a 

bT=zasl  i  —  e'  =  a.  0,99670, 

conséquemment 

a — ^=r  a.  o,oo43o, 

(*)  De  motihus  Stella:  Martis,  cap.  XLVif ,  p.  226  et  suiv. 
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ou ,  en  faisant ,  comme  Kepler,  a  =  i  obooo  , 

h  =  99670,     a  —  6  =  430. 

Or,  par  un  fanx  calcnl ,  fondé  sur  des  considérations  trigonomé- 
triques ,  il  trouve 

è  =  99142,     a  —  ft  =  858. 

Cela  lui  donne  donc  le  demi-axe  G  b  trop  court,  et  par  suite  la  dlsr 
tance  a  —  b  trop  grande ,  précisément  double  de  sa  valeur  réelle  ; 
ce  qui  le  conduit  à  iine  valeur  trop  forte  de  l'angle  G  6  S,  telle  que 
je  l'ai  rapportée. 

Cette  faute  de  nombres  a  vicié  ultérieurement  toutes  ses  éva- 
luations de  l'anomalie  vraie  u.  En  effet ,  il  la  déduisait  du  triangle 
/nSN ,  par  sa  tangente ,  en  faisant 

tang.=  — . 

Le  dénominateur  SN  est  a  (  <?  -h  çosa);  le  numérateur  est  l'ordon- 
née du  cercle,  asinuy  réduite  dans  la  proportion  de  ak  bj  c'est- 
à-dire  ^siuM.  On  a  donc 


tang  P  =  - 


b       sinn 


a    c'  +  costt 

Cest aussi  l'e^çpression  qu'il  employait.  Mais,  comme  il  la  calcu- 
lait toujours  avec  le  même  rapport  inexact  de  ^  à  a,  il  obtenait 
la  valeur  de  (f  constamment. fautive,  et  moindre  qu'elle  ne  doit 
être  dans  l'ellipse  sur  laquelle  il  opérait.  On  en  jugera  par  le 
tableau  suivant ,  où  j'ai  mis  ses  résultats  en  regard  des  vérita- 
bles, pour  les  mêmes  anomalies  moyennes  déjà  employées  à  la 
vérification  de  l'hypothèse  circulaire  dans  le  §  75,  page  176  (*). 


{*)  Dans  cette  même  page  227  où  Kepler  expose  avec  un  complet  détail 
son  calcul  fautif,  une  annotation  imprimée  en  marge  tous  avertit  de  faire 
attention  à  ce  mode  de  déterminer  les  équations  de  longitude.  Le  lecteur 
«st  prévenu  que  Tauteur  y  sera  ramené  plus  tard,  et  l'adoptera  définitive- 
ment, après  qu'il  aura  prouvé  que  Torbite  est,  en  réalité ,  une  ellipse  moi- 
tié moins  distante  du  cercle,  qu'il  ne  la  suppose  ici;  et  qu'alors  it  emploiera 
T.   v,  l3 
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▲MOVALIKS 

EXCÈS 

AHOMALIES 

ahohakies 

AMOIIALIES 

▼rates  corres- 

de la 

1 
AHOMAL11'.S 

moyennes 
données. 

excen- 
.  triques 
qni  leur 

corres« 
pondent. 

▼raies 

calculées 

inexactement 

dans  l'ellipse, 

par  Kepler. 

▼raies 

calculées 

exactement. 

dans  la  même 

ellipse. 

pondantes, 
ilunnées  par  la 
représentation 

empirique 
des 

représentation 

empirique 

sur  lès  résultats 

exactmenk 

calculés 

» 

oppositions. 

dans  l'ellipse. 

lit 

n 

V 

V 

O       1        H 

0 

9" 

0     r      ff 
84.3942 

0       t.       tf 
84.41.    4,17 

84.42.    2 

0     f_   tr^ 
H-0.    0.57,83 

48.45.12 

45 

4»  »4   9 

41  .21.34,05 

41.20.33 

— 0.  0.58,95 

138.45.12 

i35 

i3i.i4-  5 

i3i.  6.45,05 

i3i.  7.26 

-ho.  0.40,95 

85.  Les  différences  consignées  dans  la  dernière  colonne  de  ce 
tableau  sont  d*un  ordre  de  petitesse  dont  Kepler  ne  pouvait  répon- 
dre y  ni  dans  la  détermination  des  éléments  de  son  ellipse,  ni  dans 
Tensemble  d^observalions ,  auquel  il  la  comparait.  Mais  Terreur 
qu'il  avait  commise  dans  Tappréciation  du  demi  grand  axe  lui 
cacha  ,  pendant  longtemps  encore ,  cette  heureuse  terminaison  de 
tous  ses  travaux.  Croyant  que  l'ellipse  s'écartait  de  la  vérité  autant 
que  le  cercle ,  il  l'abandonna ,  et  chercha  dans  les  spéculations  phy- 
siques le  secret  d'un  meilleur  accord.  Pour  les  mieux  appuyer,.il 
voulut  tirer  des  observations  un  ensemble  de  données  nouvelles, 
et  phis  nombreuses.  Il  s* assura  ainsi  que  Torbîto  était  exactement 
symétrique  autour  de  son  grand  diamètre.  Il  se  procura  en  outre 
vingt-huit  distances  de  Mars  au  soleil  par  une  méthode  spéciale 
q^i'il  imagina,  et  il  espéra  qu'en  les  substituant  aux  distances  cal- 
culées dans  Texcentrique  pour  les  mêmes  lieux ,  on  corrigerait 
suffisamment  l'imperfection  de  l'hypothèse  circulaire.  Mais,  comme 


seulement  un  autre  procédé,  pour  évaluer  te  rayon  vcctear  héliocenlriqne. 
Kepler  semblerait  avoir  laissé  subsister  ici  cette  erreur  qui  lui  était  conuue, 
pour  se  conserver  le  plaisir  d^exposer  au  long  les  spéculations  physiques,  et 
métaphysiques,  qni  Font  ramené  par  de  longs  détours  à  la  vérité,  et  aux- 
quelles i\  attachait  beaucoup  d'^importance,  toutes  vaines  et  bizarres  qu^elles 
doivent  nous  parattre  au|ourd^ui. 
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CD  peut  aisément  ie  comprendre ,  les  longitudes ^  qui  dépendent  du 
mouvement  angulaire ,  s*en  trouvèrent  très- peu  améliorées.  Tou- 
tefois ces  nouvelles  déterminations  lui  firent  voir  que  les  distances 
prises  sur  l'excentrique  étaient  toujours  trop  grandes ,  tandis  que 
l'eilipse,  telle  qu'il  l'employait ^  les  donnait  constamment  trop 
petites  ;  de  sorte  que  les  longueurs  véritables  semblaient  être  in- 
termédiaires entre  ces  deux  modes  d'évaluation.  Cela  lui  fit  penser 
qu'il  fallait  réduire  à  moitié  la  différence  a  —  h  des  deux  demi- 
axes,  qu'il  avait  trouvée  égale  à  858,  et  l'abaisser  à  4^9.  La 
nécessité  de  cette  rectification  purement  empirique  fut  le  premier 
pas  qui  le  ramena  insciemment  vers  la  vérité  (*).  " 

Pendant  qu'il  y  réfléchissait  avec  inquiétude,  craignant,  comme 
il  le  dit  lui-même,  de  n'avoir  fait,  après  tant  de  peines,  qu'un  tra- 
vail futile ,  il  s'avisa  de  prendre ,  dans  sa  représentation  empi- 
nque  des  observations,  la  véritable  valeur  de  la  plus  grande 
équation  optique,  laquelle  est  l'angle  G  ^S  de  notre /fg*.  19,  appar- 
tenant à  l'anomalie  excentrique  i^,  de  90  degrés.  Cet  angle  est  le 
complément  de  l'anomalie  vraie  CS  b ,  qui  d'après  le  tableau  ci- 
dessus  a  pour  valeur  84**  4^'^"»  ^  ^*  P***  conséquent  égal  à 
5"  17'  58'%  ou  5°  18'  en  nombres  ronds.  Sa  grandeur,  supposée 
«xacte,  indique  évidemment  l'intervalle  qu'il  faut  mettre  entre  le 
point  B  du  cercle ,  et  le  point  h  de  l'orbite  ,  pour  l'obtenir  tel  que 
l'observation  le  donne.  Or  il  en  résulte  que  le  rapport  des  côtés  C^, 
S&,  ou  du  rayon  à  la  sécante  de  cet  angle  est  justement  celui  de 
looooo  à  100429.  En  sorte  que  la  sécante,  ainsi  exprimée,  sur- 
passe le  rayon  de  429  parties.  Le  .retour  imprévu  de  ce  nom- 
bre 429  frappa  Kepler  comme  d'un  trait  de  lumière  (**).  Il  y  vit 
l'indication  évidente  de  la  proportion  suivant  laquelle  il  fallait 
couper  le  rayon  CB  de  l'excentrique,  pour  obtenir  le  point  b  de 
l'orbite.  Alors,  dit-il,  représentons  la  sécante  par  le  rayon  CB 
lui-même,  que  nous  ferons  égal  à  100000,  le  cotéC^  devra  alors 
être  représenté  par  un  nombre  moindre  dans  le  rapport  de  100429 
à  1 00000,  comme  les  observations  le  prescrivent;  et  CB,  côté 


C*)  Demotibus  stelUe  Hartis,  cap.  LV,  pag.  i^j  ad  culceiu. 
(**)  md:,  cap.  LVl ,  pag.  267. 

i3. . 
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droit  du  Iriatigle  CBS ,  opposé  au  rayon  vecteur  SB  de  l'excen.- 
trique,  sera  le  rayon  vecteur  vrai  de  Torbite,  en  b.  Kepler  étend 
aussitôt  cette  conception  à  tout  le  reste  de  Torbite.  Ainsi,  pour  un 
point  quelconque  m ,  le  rayon  vecteur  S  m ,  devra  être  fait  égal  à 
MK,  c'est-à-dire  à  la  projection  du  rayon  vecteur  excentrique  SM 
sur  le  rayon  central  MG  prolongé.  Nommant  donc  SM,  R;  S/tz^  r; 
et  6)  l'angle  CMS,  qui  est  Téquation  optique  de  l'excentrique ,  en 
M ,  on  aura  généralement 

r  rr:  R  rosw. 

II  compara  tout  de  soite  les  résultats  de  cette  construction ,  avec 
la  nombreuse  série  de  distances  de  Mars  au  soleil^  qu'il  avait  ré- 
cemment conclues  des  observations ,  et  il  trouva  qu'ils  y  étaient 
constamment  conformes,  dans  toutes  les  parties  de  l'orbite.  L'ac- 
cord était  plus  intime,  et  plus  assuré,  qu'il  ne  le  croyait  alors  lui- 
même;  car  son  empirisme  l'avait  conduit^  sans  qu'il  le  sût,  à  la 
vérité. 

En  pffet,  il  est  évident  d'abord,  qu'au  point  b^  le  rayon  vecteur  r 
de  rellipsi;.est  égal  à  son  demi  grand  axe,  conséquemment  au 
rayon  CE  du  cercle  circonscrit.  Quant  à  l'expression  générale  de  r^ 
si  l'on  considère ,  fig,  1 9 ,  le  triangle  rectangle  SMK ,  oà  SM  est  R  ♦ 
et  CK  est  ae  co&u ,  u  désignant  l'anomalie  excentrique,  on  en  dé- 
duira comme  dans  le  §  75,  page  175, 

^  I  4-f' cosw 

R  ".  a ; 

.  cosw 

d'où  résulte,  par  substitution 

rr=  «  (  I  .4-  ecosu): 

ce  qui  est  en  effet  l'expression  générale  du  rayon  vecteur  ellip- 
tique partant  du  foyer  S,  comme  nous  l'avons  démontré  directe- 
ment §  82  (*),  page  189. 


(*)  Dans  Pcxplication  qui  précède  Tes  Tables  Rndolphines,  page  56,  Kepler 
reproduit  cette  coostruction,  comme  offrant  un  moyen  siR)plc  et  commode 
pour  décrire  une  ellipse  par  points.  En  effet  soit,  fig.  19,  M  un  point  quel' 
conque  du  cercle  excentrique.  Menez  de  ce  point  Tordonnée  MN  perpendi-  f 
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Mais  Kepler  ne  ût  pas  d'abord  ce  rapprochement  qui  nous  pa- 
raît si  facile.  Il  semble  moins  préoccupé  de  représenter  numéri- 
tfiiementle  vrai  mouvement  de  la  planète,  qu'impatient  de  savoir 
et  d  expliquer  le  principe  occulte  qui  la  fait  tour  à  tour  s'éloigner 
otse  rapprocher  du  soleil  comme  par  une  sorte  de  libration  éter* 
nellement  réitérée.  «  Si,  dit-il,  Ton  trouve  impossible  d'attribuer 
»  cette  libration  à  une  faculté  magnétique  exercée  par  le  soleil 
•»  sur  la  planète  à  travers  l'espace,  sans  intermédiaire  matériel,  il 
tt  faudra  que  la  planète  même  soit  douée  d'une  sorte  de  perception 
M  intelligente ,  qui  lui  donne  à  chaque  instant  la  connaissance  des 
•»  angles  et  des  distances,  pour  régler  ses  mouvements  (*};  »  et 
il  laisse  l'alternative  à  peu  près  douteuse.  Il  ne  revient  enfin  à  l'el- 
lipse, et  ne  s'y  fixe  que  lorsqu'il  y  est  forcément  ramené  par  les 
nombres,  et  qu'il  voit  que  l'oscillation  qu'elle  engendre,  peut  se 
concilier  avec  ses  spéculations. 

86.  Telle  est  la  route  tortueuse  et  fréquemment  déviée,  que 
Kepler  a  suivie  pour  découvrir,  et  établir  en  fait,  les  lois  naturelles 
des  mouvements  de  la  terre  ou  de  Mars  autour  du  soleil;  lois 
d'après  lesquelles  on  peut  assigner  pour  chaque  instant,  et  pré- 
dire d'avance ,  les  positions  relatives  de  ces  deux  corps,  avec  uue 
précision  et  une  certitude  que  l'observation  confirme  toujours. 
Lorsqu'il  fut  en  possession  de  ces  découvertes,  il  constata  qu'elles 
s'appliquaient  également  aux  quatre  autres  ■  planètes  qui  étaient 
seules  connues  alors,  et  il  détermina  tous  les  éléments  elliptiques, 
appartenant  à  chacune  d'elles.  Mais  cela  ne  lui  donnait  encore 

culaire  sur  AP,  et  aussi  le  rayou  central  MC  que  vous  prolongez  iudéfini- 
ment.  A  celui-ci,  menez  du  foyer  S  la  perpendiculaire  SK;  et  avec  MK, 
pour  rayon,  décrivez  de  S,  comme  centre,  un  arc  de  cercle.qui  coupera  Por- 
donnée  MN,  quelque  part  en  m  ;  m  sera  un  point  de  Tellipse.  Delambrc,  en 
rapportant  cette  construction,  dans  Tanal-yse  quHI  donne  des  Tables  Rudol- 
phines,  s^étonne  de  ne  l'avoir  vu  indiquée  nulle  part.  Il  n^a  pas  aperçu  que  c^é- 
taitcelle-là  méme,àlaqueIIo  Kepler  avait  été  conduit  insciemment,  par  em- 
pirisme, dans  ses  recherches  sur  Mars;  la  même  qui  lui  Jonna,  comme  par 
miracle,  la  vraie  longueur  du  rayon  vecteur  de  TcUipse,  et  le  fil  heureuse- 
ment revenir  à  cette  forme  d''orbite ,  dont  une  faute  de  calcul  Tavait  écarté, 
après  ravoir  essayée! 

{*)  De  motihus  stdlœ  Martis,  cap.  LVII,  pag.  a^6  et  a^S. 
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que  leurs  mouvements  individueb  dans  leurs  orbites  profires,  sans 
établir  entre  elles  aucune  relation.  Or,  dès  ses  {>remiei*s  pas  dans 
la  carrière  astronomique,  Kepler  s'était  intimement  persuadé 
qu'une  telle  relation  devait  exister;  puisque  ce  ne  pouvait  pas 
être  indépendamment  de  toute*  connexité ,  et  sans  être  réglés  par 
une  loi  commune,  que  leurs  mouvements  de  circulation ,  tous  de 
même  sens ,  sont  plus  lents  à  mesure  qu'elles  sont  plus  distantes 
du  soleil.  L^assujettissement  de  tons  ces  corps  à  des  rapports  ra- 
tionnels, lui  semblait  d'ailleurs  conforme  k  l'unité  de  dessein  du 
pouvoir  qui  les  avait  créés,  et  ordonnés  à  leurs  places.  Il  fît, 
bien  jeune,  sur  ce  graâd  sujet,  une  foule  de  tentatives  numéri- 
ques et  mystiques,  quUl  publia  dans  son  premier  ouvrage,  le 
Mysterium  cosmographicum ,  à  l'âge  de  vingt-six  ans.  Mais,  les 
distances  relatives  des  planètes  et  de  la  terre  au  soleil ,  étaient 
alors  trop  imparfaitement  évaluées ,  pour  fournir  à  une  pareille 
recherche  des  données  suffisamment  sûres.  Tous  ses  efforts  n'a- 
boutirent qu'à  lui  faire  pressentir  le  but ,  et  k  l'affermir  davantage 
dans  sa  conviction.  Vingt- deux  ans  plus  tard ,  quand  il  eut  achevé 
son  travail  sur  Mars ,  et  découvert  les  véritables  proportions  dés 
orbes  planétaires,  il  revint  Sur  cette  ancienne  idée  avec  une 
nouvelle  ardeur;  et,  à  force  de  retourner  les  nombres,  il  y  décou- 
vrit enfin  cette  loi  simple  : 

Les  carrés  des  temps  des  révolutions  de  deux  planètes  quel- 
conques sont  entre  eux,  comme  les  cubes  des  demi  grands  axes 
des  orbites.  Kepler  nous  dit  lui-même ,  qu'en  voyant  se  confirmer 
ainsi  le  pressentiment,  qu'il  avait  conçu  et  entretenu  depuis  tant 
d'années ,  il  croyait  rêver ,  et  avoir  fait  quelque  pétition  de  prin- 
cipe dans  ses  calculs  (*).  Heureusement  il  tenait  bien  dans  ses 
mains  la  vérité,  non  pas  son  fantôme.  On  a  trouvé  depuis  que  la 
même  relation  existe  dans  chaque  système  de  satellites  rapporté 
à  la  planète  qui  lui  sert  de  centre. 

87.  Cette  loi  est  aujourd'hui  un  des  fondements  de  nos  Tables 
astronomiques.  C'est  par  elle  que  l'on  prévoit,  et  que  l'on  assigne 
d'avance,  la  vitesse  propre,  ainsi  que  la  durée  des  révolutions 

(*)  Harmonices  MundifVih.Yy^^^,  189. 
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des-  nouvelles  pkmètes  que  l'on  découvre  y  dès  que  Toa  a  dé(er- 
tuiné  la  grandeur  de  leurs  ellipses,  d'après  Tare,  souvent  très- 
restreint,  de-'Ces  courbes  qu'on  leur  a  vu  décrire.  Sa  justesse  se 
trouve  constatée  en  fait,  par  ces  applications.  Il  est  donc  essentiel 
d'examiner  comment  Kepler  a  pu  rétablir,  et  je  le  ferai  sur  les 
données  mêmes  dont  il  a  fait  usage.  Je  les  rapporte  ici  telles  qu'il 
les  a  présentées  dans  son  ouvi-age  intitulé,  Epitome  astronomiœ 
copernîcance.  Mais  pour  nous  bien  assurer  que  la  loi  quMl  en  a  dé- 
duite ne  résulte  pas  d'inexactitudes  quMl  aurait  pu  commettre  dans 
Tappréciation  des  grands  axes  de  ses  ellipses  ,  je  soumettrai  à  la 
même  épreuve  les  données  analogues  qui  ont  été  fournies  par 
des  observations  postérieures ,  dans  lesquelles  le  perfectionne- 
ment des  méthodes  et  des  instruments  n'a  pu  laisser  subsister  que 
des  erreurs  très-légères.  A  cet  effet  j'emploierai  les  durées  des  ré- 
volutions sidérales  qui  ont  été  adoptées  par  Laplace  dans  la 
5®  édition  de  V Exposition  du  système  du  inonde ,  comme  étant  les 
valeurs  les  plus  précises  que  l'observation  leur  assigne  ;  et  je  leur 
associerai  les  évaluations  des  grands  axes,  obtenues  par  les  astro- 
nomes les  plus  habiles  ,  antérieurement  à  l'adoption,  des  thédrics 
newtoniennes.  Cette  restriction  d'époque  est  logiquement  in,di&~ 
pensable.  Car,  depuis  que  la  confection  des  Tables  astronomiques 
a  été  éclairée  par  les  découvertes  de  Newton ,  la  loi  de  Kepler , 
que  nous  voulons  ici  constater,  a  été  théoriquernent  introduite 
dans  la  détermination  des  grands  axes  des  ellipses  planétaires , 
comme  on  le  verra  dans  le  chapitre  suivant  ;  de  sorte  que  Ton 
tomberait  dans  un  cercle  vicieux ,  si  on  les  employait  pour  la  vé- 
rifier. Dans  cette  réunion  de  données  astronomiques ,  je  place  la 
terre  à  son  rang  de  distance  au  soleil,,  parmi  les  planètes,  n'y 
ayant  aucun  motif  de  la  distinguer  d'elles  quant  à  son  mouve- 
ment révolutif;  ainsi  que  Kepler,  adoptant  à  cet  égard  les  idées 
de  Copernic  ,  l'a  toujours  admis  (*). 


{*)  Les  éléments  assignes  par  Kepler  aux  cinq  planètes  sont  consignés  au 
tome  II  <Je  son  Epilome ,  pag.  781,  732,  760  et  765.  La  durée  qu'il  attribuait 
à  la  révolution  sidérale  de  la  terre  est  mentionnée  au  tome  I ,  pag.  34î.  Je 
n'ai  fait  que  convertir  les  subdivisions  scxa^simales  (^  jour  solaire  en  frac- 
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DiUGKATtOir 

des 
planète*. 


BiTBUilMATlOM   B«   xtrUB. 


Durée* 
des  réToItttioDs 

sidérales 
en  joars  solaires. 


87,5^691667 
324,7034981 

365,^667014 

686,9806185 

4332 ,61773  07 

10769,00733  g6 


Demi  grands  aies 

ou  distances 

moyennes 

au  soleil, 

celle  de  la  terre 

étant  I . 


o,388o6 
0,72400 
1,00000 
I, 53360 
5, 19660 
9,61000 


DiTBSaiBIATIOIIS   MOOaaKU. 


Dorées 

des  lérolutions 
sidérales 

en  jonrs  solaires 
moyens. 

R 


87,9693680 
334,7007869 

365,3563835 

686,9796458 

4333,6848313 

10759,21981  74 


Demi  grands  axes 

on  distances 

moyennes 

an  soleil, 

celle  de  la  terre 

étant  X. 


0,38760 
0,72340 

lyOOOOO 

1,63373 
5,30290 
9,54180 


5,20098 

9,54007 


Si  Ton  prend ,  dans  les  deux  premières  colonnes  de  nombres, 
ceux  qui  appartiennent  à  deux  planètes  quelconques ,  la  terre 
comprise,  on  trouvera  en  effet  que  les  carrés  des  temps  de  leurs 
révolutions,  et  les  cubes  de  leurs  demi  grands  axes,  offrent  un 
rapport  numérique  à  peu  près  égal.  Ce  résultat,  qui  se  reproduit 
dans  toutes  les  combinaisons  que  Ton  peut  Ifaire^  sauf  de  petits 
écarts  en  sens  divers,  comme  on  doit  en  attendre  de  détermina- 
tions qui  ne  sauraient  être  rigoureuses ,  montre  que  l'égalité  des 
deux  rapports,  est  le  fait  réel  ;  et  c'est  ce  que  Kepler  en  a  conclu. 
Toutefois,  pour  mettre  cette  induction. dans  une  complète  évi> 
dence  ,  nous  la  soumettrons  à  une  épreuve  différente ,  qui  ren- 
dra plus  directement  appréciable  le  degré  de^certitude  qu'il  faut 
logiquement  lui  attribuer.  Soient. R  ,  R',  a,  a',  les  éléments  rela- 


tions décimales ,  pour  la  commodité  da  calcul.  Les  valeurs  des  demi  grands 
axes  rapportées  dans  ravant-dernière  colonne  sont  tirées  des  Tables  des 
planètes  du  second  Cassini.  Mais,  pour  Jupiter  et  Saturne,  j^y  ai  joint  celles 
qui  avaient  été  adoptées  par  Eblley  ;  parce  que,  différant  sensiblement  des 
premières,  elles  serviront  à  montrer  dans  quelles  limites  les  incertitudes 
des  observations  influent  sur  la  détermination  de  cet  élément,  et,  par  suite, 
sur  la  loi  phénoménale  que  Kepler  a  énoncée. 
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tifs  à  deux  planètes,  on  aura ,  suivant  l'énoncé  de  Kepler, 


conséquemment 


a 


Prenons  pour  ternie  constant  de  comparaison  la  terre,  à  la- 
quelle nous  attribuerons  les  lettres  R  et  a  ;  et  donnons  successive- 
ment aux  deux  autres ,  R',  a',  les  valeurs  qui  appartiennent  aux 
autres  planètes  de  notre  tableau.  Alors  dans  le  calcul ,  a  sera  tou- 
jours* égal  à  I  ;  et  l'équation  simplifiée  deviendra 

(K)  R  =  ^. 

Si  la  loi  énoncée  par  Kepler  est  exacte ,  le  second  membre  réduit 
en  nombres,  devra  toujours  reproduire  la  révolution  sidérale  de 
la  terre.  Voici  les  résultats  de  ce  calcul  pour  les  cinq  planètes,  dé  • 
duits  des  données  de  Kepler.  J'ai  mis  en  regard  les  résultats  ana- 
logues que  fournissent  les  déterminations  plus  modernes ,  mais 
encore  antérieures  à  la  théorie  de  Newton  (*  ). 


(*)  Les  calculs  des  deux  colofines,  ont  été  effectués  soigneusement,  avec 
les  Tables  de  logarithmes  à  10  décimales ,  en  évaluant  les  parties  propor- 
tionnelles par  la  multiplication  immédiate  des  différences,  pour  passer  des 
nombres  aux  logarithmes  ;  et  par  la  division  complète  de  ces  différences  effec- 
tuée au  moyen  des  Tables  logarithmiques  ordinaires ,  pour  revenir  des  loga- 
rithmes aux  nombres.  Je  me  suis  assuré  par  un  calcul  direct,  que  ces  opéra- 
tions ne  peuvent  donner  dUncertitude  que  dans  les  unités  du  dernier  ordre 
de  décimales  deii  nombres  obtenus,  même  pour  Saturne. 
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mm 


DKSICMATIOM 

des 
planétec. 


Mercure  "J  • 
VénuB  $  . . . 
Mars  cf. . . . 
Jupiter  "](: . 
Saturne  *> . 


VALEURS    DE    K 

fournies 

par  les  données 

de  Kepler. 


363, 90061  4^ 
36i.7?)56i3a 
365, 3361277 
3()5,:4i)6()7'j 
3'6, 86771  80 


TALEDBi    DE    R 

fournie!)  par  les  déterminations 
des  demi  grands  axes 


de  J.  CASsini. 


364,5484670 

365,io5io  25 
3ri5, 34295  08 
365 ,07386  79 
365,o3568o7 


de  Halley. 


365,37  ;4',4i 

365,145340"»  • 


Si  ron  considère  d'abord  la  colonne  qui  est  déduite  des  données 
de  Kepler ,  aucun  des  nombres  qu'elle  contient  ne  reproduit 
exactement  la  révolution  sidérale  de  la  terre.  Les  deux  premiers 
sont  plus  faibles,  les  trois  derniers  plus  forts;  et  la  moyenne  de 
tous,  365J,32,  pèche  dans  ce  dernier  sens.  Lorsque  Kepler  eut 
saisi  cette  relation  du  carré  des  temps  aux  cubes  des  grands  axes, 
qui  l'avait  tant  frappé ,  s'il  avait  cherché  à  la  vérifier  par  le  genre 
d'épreuve  numérique  auquel  nous  venons  de  la  soumettre ,  il 
aurait  pu  croire  qu'elle  ne  s'écarte  de  la  vérité  rigoureuse  que  par 
des  discordances  occasionnelles,  légitimement  altribuables  aux 
erreurs  des  observations.  Mais  cette  explication  n'est  plus  admis- 
sible pour  nous,  qui  la  retrouvons 'encore  plus  assurément  et 
uniformément  discordante ,  quand  nous  réprouvons  sur  des  dé- 
terminations auxquelles  on  ne  peut  attribuer  que  des  inexacti- 
tudes très-restreintes.  Toutefois  ,  en  reconnaissant  ainsi  qu'elle 
n'a  pas  une  rigueur  absolue ,  nous  lui  découvrons  un  caractère 
d'approximation,  aussi  étonnant  qu'indubitable,  dans  ce  constant 
retour  du  nombre  365  ,  égal  au  nombre  de  jours  complets  de  la 
révolution  annuelle  de  la  terre ,  lequel  n'y  a  aucunement  con- 
couru. Car  ce  qui  manque  pour  le  compléter,  même  pour  Mer- 
cure ,  ne  répond  pas  à  une  différence  de  33  minutes  sexagési- 
males, dans  la  position  de  la  terre  sur  son  orbite  propre  ;  et  pour 
les  quatre  autres  planètes ,  cette  différence  est  beaucoup  moindre. 
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On  doit  donc ,  avec  Kepler ,  voir  ici  régalité  absolue ,  comme 
exprimant  une  grande  loi  natarelle,  marquée  et  modifiée  dans 
la  rigueur  de  son  apprlicaiion ,  par  des  influences  Secondaires , 
dont  il  faadra  rechercher  kft  causes ,  en  l'admettant  aa  point  de 
vue  général  comme  nne  venté.  Ce  n'est  jamais  aaUrement  que 
Pon  parvieilt  à  découvrir  de  telles  lois  dans  les  recherches  expéri- 
mentales.  L'onivre  du  génie  consiste  à  les  y  démêler  et  à  les  sai- 
sir.  £o  cette  occasion ,  comme  dans  tant  d'a«itres ,  celui  de  Kepler 
ne  lui  a  pas  fait  défaut. 

88.  J'ai  maintenant  exposé  tofites  les  méthodes  d'observation 
sur  lesquelles  repose  l'astronomie  planétaire ,  et  j*ai  signalé  les 
lois  que  Kepler  en  a  déduites ,  à  titre  de  faits.  Elles  lui  ont  servi 
pour  construire  les  premières  Tables  des  planètes  qui  aiont  été 
exemptes  d'hypothèses ,  et  elles  sont  devenues  le  fondement  de 
toutes  celles  qui  ont  été  établies  par  les  astronomes  postérieurs. 
Mais,  cette  universalité  d*adoption  ne  leur  a  été,  n'a  pu  leur 
être  légitimement  donnée,  qu^après  qu'elles  ont  été  dégagées  de 
leur  empirisme  originaire ,  et  élevées  au  rang  de  vérités  méca« 
niques  par  leur  concentration  en  un  seul  principe  qui  a  montré 
leur  mutuelle  dépendance ,  en  même  temps  que  les  conditions 
exactes  de  leur  application  astronomique.  Ce  complément  a  été 
l'œuvre  de  Newton.  Exposer  ici  la  série  des  raisonnements ,  et  la 
chaîne  des  idées  par  lesquelles  il  est  arrivé  à  cette  grande  déduc- 
tion, pourrait  sembler  excéder  les  bornes  scientifiques  que  jje 
dois  me  prescrire.  Mais  en  restreignant  cette  exposition  h  ce  que 
l'on  pourrait  appeler  la  partie  logique  de  sa  découverte  ,  je  me 
résoudrai  à  l'entreprendre ,  parce  que  je  In  crois  indispensable 
pour  rassembler  sous  un  même  point  de  vue  les  travaux  que  nous 
avons  déjà  étudiés ,  et  pour  nous  préparer  utilement  à  ceux  qui 
vont  suivre. 

Section  IV.  —  Résumé  des  trois  lois  de  Kepler ^  en  nne 
seule  loi  mécanique^  par  Newton. 

89.  Lorsqu'on  suit  les  mouvements  des  planètes  par  des  obser- 
vations précises ,  faites  avec  les  instruments  perfectionnés  que 
nous  possédons  aujourd'hui ,  on  reconnaît  qu'aucune  des  lois  de 
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Kepler  n'y  est  complètement  réalisée ,  quoiqu'elles  y  soient  tou- 
jours empreinte^.  Ainsi,  d'abord,  leurs  révolutions  ne  s'accomplis- 
sent pas  rigoureusement  dans  des  plans  abstraits  et  mathématiques, 
passant  par  le  centre  du  soleil.  Prenons  pour  exemple  la  terre.  Les 
positions  successives  que  son  centre  occupe  dans  l'espace,  pendant 
le  cours  d'une  même  année,  se  trouveront  toutes,  il  est  vrai,  à  fort 
peu  près  comprises  dans  un  même  plan ,  que  nous  appelons  l'éclip- 
tique.  Mais  des  observations  excessivement  précises,  feront  voir  que 
re  n'est  là,  en  réalité ,  que  le  lieu  moyen ,  autour  duquel  elle  oscille 
dans  de  très-petites  amplitudes  d'écart.  Après  quelques  années  ^  ou 
reconnaîtra  que  ce  plan  idéal  ne  conserve  pas,  dans  le  ciel,  une  posi- 
tion constante  ;  de  sorte  que ,  pour  continuer  de  l'employer  à  titre 
de  fiction  géométrique,  il  faudra  concevoir  qu'il  se  déplace  conti- 
nûment avec  une  extrême  lenteur,  emportant  la  terre  avec  lui. 
Le  mouvement  propre  et  annuel  de  la  terre ,  dans  ce  plan  trans- 
porté ,  s'opère  très-approximativement,  comme  le  prescrit  Kepler, 
sur  une  ellipse  dont  le  centre  du  soleil  occupe  un  di.'S  foyers,  son 
rayon  vecteur  y  décrivant  autour  de  ce  centre  des  aires  propor- 
tionnelles au  temps.  Mais  cette  courbe  géométrique    n'est,  de 
même,  que  le  lieu  moyen  autour  duquel  la  marche  réelle  de  la  terre 
se  montre  légèrement  ondulatoire  ,  son  mouvement  de  circulation 
angulaire  y  étant  aussi,  par  intermittences,  un  peu  plus  lent  ou  un 
peu.  plus  rapide  que  la  loi  des  aires  ne  l'exigerait.  Le  grand  axe  de 
l'ellipse  annuelle,  quoique  toujours  dirigé  vers  le  centre  du  soleil, 
se  déplace  progressivement  dans  le  plan  fictif,  par  un  mouvement 
angulaire  très-lent ,  et  il  s'opère  dans  l'excenlricité  une  variation 
progressive  qui  est  pareillement  très-lente.  La  longueur  du  grand 
axe  et  la  durée  de  la  révolution  sidérale  sont  les  seuls  éléments 
qui  semblent  ne  pas  éprouver  d'altérations  durables.  On  n'y  dé- 
couvre que  de  faibles  variations  oscillatoires;   et  ce   caractère 
d'immutabilité  de  la  révolution  se  constate  à  titre  de  fait  général 
pour  toutes  les  planètes,  les  durées  moyennes  que  leur  assigne 
Hipparque,  ne  différant  pas  sensiblement  de  celles  que  nous  leur 
trouvons  aujourd'hui.  Des  modifications  du  même  genre,  et  de 
même  ordre,  les  unes  temporaires  ,  les  autreis  progressives,  s'ob- 
servent aussi  dans  les  conditions  simples  de  mouvement,  que 
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Kepler  avait  assignées  aux  autres  planètes  sur  leurs  diverses 
ellipses,  pour  lesquelles  il  avait  lui-raéme  constaté  le  déplacement 
très-lent,  mais  toutefois  manifeste^  des  nœuds  et  des  périhélies. 
Enfin  les  carrés  des  temps  des  révolutions  sidérales-  des  différentes 
planètes  ne  sont  pas  tout  à  fait  proportionnels  aux  cubes  des 
demi  grands  axes  de  leurs  ellipses  observées,  quoiqu'ils  s'écartent 
peu  de  ce  rapport,  ainsi  qu'on  Ta  vu  jil  n'y  a  qu'un  moment  par 
les  nombres.  De  tout  cela  il  résulte  qu*ici ,  comme  dans  la  presque 
universalité  des  phénomènes  naturels  qui  s'opèrent  avec  conti- 
nuité, notre  esprit  aperçoit,  d'une  première  vue,  certaines  lois 
générales ,  qu'il  faut  d'abord  saisir  et  constituer  à  titre  d-abstrac- 
tion ,  en  7  ajoutant  comme  correctifs  provisoires  les  dérails  qui 
s'en  écartent.  Considérant  alors  ces  lois  dans  leur  simplicité  idéale, 
il  faut,  s'il  se  peut,  remonter  à  la  cause  mécanique,  dont  elles  seraient 
les  conséquences  nécessaires.  Appropriant  ensuite  cette  cause  au 
problème  naturel,  avec  toute  la  généralité  d'application  qu'elle  peut 
recevoir,  il  faut  voir  si  les  effets  secondaires ,  que  l'on  avait  nc> 
gligés  en  l'établissant,  ne  seraient  pas  eux-mêmes  des  conséquences 
mécaniques  de  son  existence;  tellement. que  celle-ci  étant  admise, 
tout  l'ensemble  des  faits,  tant  généraux  que  particuliers,  doi- 
vent en  .résulter  numériquement.  Cette  réduction  des  questions 
naturelles ,  à  dépendre  mécaniquement  d'un  principe  physique, 
unique  et  général ,  est  le  dernier  terme  auquel  le  raisonnement 
humain  puisse  aspirer,  pour  assigner  ce  qu'il  appelle  leur  cause; 
et  il  ne  la  connaît  pleinement  que  là.  Les  mouvements  des  pla- 
nètes ont  été  analysés  dans  cet  ordre  logique  par  Newton,  en 
tirant,  successivement  des  principes  de  la  mécanique ,  l'interpré- 
tation de  chacune  des  lois  de  Kepler,  considérées  abstractivement 
comme  rigoureuses.  Je  ne  saurais  entrer  ici  dans  les  détails  ma- 
thématiques de  cette  déduction  admirable.  Ils  sont  complètement 
.  exposés  dans  le  Traité  de  la  mécanique  céleste  de  Laplace,  auquel 
je  me  suis  seulement  proposé  d'introduire  le  lecteur.  Mais  j'essaye- 
rai de  spécifier  et  de  présenter  par  ordre ,  la  nature  et  la  succession 
des  raisonnements  dont  Newton  s'est  servi ,  pour  extraire ,  des 
énoncés  de  Kepler,  les  conséquences  mécaniques  qu'ils  renfer- 
ment. Je  ne  ferai  ainsi  que  procéder  dès  à  présent  à  un  travail 
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qui  deviendra  toujours  nécessaire  à  ceux  qui  voudront  approfon- 
dir ces  grandes  théories  ;  et  j*en  retirerai  l'avantage  de  pouvoir  en 
faire  intervenir  au  besoin  les  résultats,  comme  autant  de  théo- 
rèmes, dans  l'interprétation  des  phénomènes  que  j'aurai  ulté- 
rieurement à  exposer. 

90.  Au  commencement  du  livre  des  Principes  y  Newton  a  éta- 
bli les  véritables  lois  du  mouvement  dans  leur  acception  la  plus 
générale.  Seulement  il  a  présenté  leurs  applications  sous  des 
formes  ^  en  quelques  points  différenles  de  celles  que  nous  leur 
donnons  aujourd'hui.  Ces  différences  sont  peu  sensibles  dans  la 
conception  et  la  mesure  des  mouvements  rectilignes,  soit  unifor- 
mes, soit  continûment  variés  suivant  des  lois  quelconques.  Mais 
elles  le  sont  très-essentiellement  dans  la  manière  d'envisager  et  de 
représenter  les  mouvements  curvilignes.  Pour  ceux-ci ,  Newton 
substitue  aux  trajectoires  courbes  des  polygones  inscrits,  dont 
chaque  coté  est  successivement  parcouru «n  mouvement  uniforme, 
dans  un  même  intervalle  de  temps  t.  C'est  ce  que  représente  la 
fig,  22,  dont  j^emprunte  les  éléments,  même  les  lettres,  au 
livre  I  des  Principes,  section  II,  prop.  I.  Le  premier  côté  AB  ou  c, 
ayant  été  ainsi  décrit,  si  le  mobile  était  libre,  il  poursuivrait  sa 
route  suivant  cette  direction,  et  y  parcourrait  une  longueur  égale 
à  c,  dans  le  même  temps  t.  Mais,  arrivé  à  Textrémité  B,  l'action  ou 
force  externe  qui  le  sollicite ,  Iç  dévie  de  sa  route  par  une  impul- 
sion soudaine  (impulsa  unico ,  sed  magno),  laquelle  lui  imprime, 
suivant  sa  direction  propre,  une  vitesse  telle,  que,  s'il  était  sou- 
mis à  sa  seule  influence ,  il  parcourrait  dans  ce  sens ,  en  mouve- 
ment uniforme^  pendant  le  temps  t,  une  •longucury.  Alors,  dans 
ce  même  temps  r,  il  décrit  en  mouvement  uniforme ,  la  «diagonale 
du  parallélogramme  construit  sur  les  côtes  c,/*,  diagonale  qui  se 
trouve  ainsi  être  le  deuxième  côté  BC  ou  c'  du  polygone  inscrit  à 
la  trajectoire.  La  direction ,  ainsi  que  la  longueur  de  ce  second 

côté  BC,  résulte  donc  de  la  combinaison  de  la  vitesse  primitive  -^ 

/  . 

avec  la  vitesse  -?  perturbatrice  du  mouvement  rectiligne;  etréci- 

proquement,  si  les  deux  côtés  AB,BC,  sont  donnés  en  direction 
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ainsi  qu'en  longueur,  \di  .vitesse  perturbatrice  -  »  s'en  conclut  en 

V 

direction  etcn  intensité  par  la  construction  même.  Le  même  rai- 
sonnement s'applique,  de  proche  en  proche ,  à  tous  les  côtés  sui- 
vants du  polygone  inscrit ,  qui  résulte  d*une  loi  de  vitesses  don- 
née; ou,  réciproquement,  si  le  polygone  est  donné  ,  la  même 
construction  fait  connaître  la  loi  dés  vitesses  qui  pourront  le  faire 
décrire.  L'emploi  direct  et  inverse  du  mouvement  polygonal  étant 
ainsi  établi  généralement ,  Newton  l'identifie ,  dans  sa  dernière 
limite,  au  mouvement  curviligne  rigoureux,  en  faisant t  infi- 
niment petit.  Le  résultat  ainsi  obtenu  s'accorde  finalement  avec 
celui  auquel  on  arrive  par  nos  méthodes  modernes ,  au  moyen 
d'une  conception  différente.  Dans  celles-ci,  prenant  de  même, 
sur  la  trsyectoire  curviligne,  deux  arcs  consécutifs,  AB,  'RC^fîg,  23, 
successivement  décrits  dans  un  même  intervalle  de  temps  infini- 
ment petit  dt^  on  considère  le  point  G  comme  donné  par  la  com- 
position de  deux  mouvements  continus.  L'un  uniforme ^  et  dirigé 
suivant  le  prolongement  de  la  tangente  en  B ,  est  produit  par  la 
vitesse  v^  antérieurement  acquise,  laquelle,  si  elle  agissait  seule  sur 
le  mobile  B,  lui  ferait  décrire,  snr  cette  tangente,  la  longueur 
B7  ou  vdty  dans  le  temps  dt.  L'autre  mouvement  est  produit  par 
la  force  accélératrice  ^ ,  laquelle  étant  supposée  continue  et  finie, 
comme  toutes  celles  auxquelles  nos  calculs  s'appliquent,  agit  pen- 
dant le  temps  infiniment  petit  dt  comme  si  elle  était  constante  ;  de 
sorte  que ,  si  elle  s'exerçait  seule  sur  le  mobile  B,  elle  lui  ferait 
parcourir  en  mouvement  uniformément  accéléré,  suivant  sa  propre 
direction,  dans  ce  temps  dt,  la  longueur  77^^%  représentée  dans 
notre  ^^.  23  par  B  p,  et  que  son  expression  montre  être  infiniment 
petite  du  second  ordre,  tandis  c{ue  la  longueur  BC  ou  B7  est  infi- 
niment petite  du  premier.  Par  la  combinaison  de  ces  deux  mouve- 
ments continus,  le  mobile  B,  après  le  temps  infiniment  petit  dt^ 
se  trouve  transporté  au  même  point  G ,  où  le  conduisait  la  con- 
struction de  Newton  à  la  fin  du  temps  t  supposé  égal  à  dt,  pourvu 
que ,  dans  l'application  des  deux  procédés  aux  mêmes  éléments 
consécutifs  infiniment  petits  d'une  même  trajectoire,  la  lon- 
gueur BV  ouyde  Newton,  fig,  22,  qui  est  censée  décrite  en  mou- 
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vement  uniforme ,  soit  prise  double  de  la  longueur  B  ^  de  nos 
méthodes  modernes,  qui  est  censée  décrite  en  mouvement  unifor- 
mément accéléré.  La  nécessité  de  cette  condition  d'accord  est 
démontrée  ici  en  note  {*).  Elle  revient  à  dire  que,  dans  le  mou- 


(*)  J^établis  d^abord  les  deux  constructions  en  termes  finis  dans  IsLjtg-  ^4. 
Je  la  limiterai  ensuite  aux  infiniment  petits,  pour  ^application.  Par  trois 
points  A,  B,  C  de  la  trajectoire  que  Ton  vent  considérer,  je  fais  passer  une 
circonférence  de  cercle,  dont  je  désigne  le  centre  par  la  lettre  O,  et  par  p  le 
rayon.  Poppelle  la  corde  AB,  a;  la  corde  BC,  a',  et  2 u,  au',  les  angles  au 
centre  qi^elles  sous-tendent.  Conformément  à  la  règle  ncwlonienne,  je  pro- 
longe la  corde  AB  d''une  quantité  B  e  égale-  à  elle-même,  et,  tirant  la  droite 
de  jonction  Ce,  je  lui  mène  par  le  point  B  une  parallèle  BS  sur  laquelle  je 
prends  la  longueur  BV  égale  à  C  c,  ce  qui  me  donne  le  parallélogramme 
newtonien  BcCV.  Maintenant,  pour  réaliser  sur  les  mêmes  cordes  la  con- 
struction moderne,  je  mène  en  B  la  tangente  BT'  qui  coupe  Ce  en  un  point  ^,' 
puis  prenant  sur  BS,  la  longueur  B^  égale  à  C7,  je  complète  le  parallélo- 
gramme moderne  ByCfi,  Quand  nous  restreindrons  la  figure  an  cas  oA  les 
trois  points  ABC  de  la  trajectoire  sont  infiniment  voisins,  et  les  cordes  AB, 
BC,  infiniment  petites,  la  circonférence  de  cercle  qui  les  joint  sera  oscula- 
trice  en  B  à  la  trajectoire  considérée,  et  se  confondra  avec  elle  dans  Téten-r 
due  de  Parc  ABC.  Les  longueurs  BV,  B^,  auront  alors  les  significations  mé- 
caniques, que  Newton  et  les  géomètres  modernes  leur  attribuent  séparément. 
Ainsi,  quand  nous  aurons  fOrmé  Texpression  générale  de  leur  rapport  dans  la 
Jig,  34»  qui  est  établie  sur  la  condition  que  le  point  C  de  la  circonférence 
ABC  résulte  identiquement  le  môme  des  deux  constructions,  là  valeur  qoc 
nous  lui  trouverons  à  cette  limite  finale,  sera  celte  quMl  faudra  lui  assigner 
pour  que  les  deux  conceptions,  du  mouvement  polygonal  et  du  mouvement 
curviligne,  s^accordent  à  donner  identiquement  la  même  trajectoire  courbe, 
quand  on  les  applique  à  des  conditions  mécaniques  pareilles. 

Continuant  donc  à  raisonner  sur  la  Jig.  24?  ^^  appliquant  à  ses  élé- 
ments les  symboles  conventionnels  que  je  leur  ai  attribués,  on  aura  d^a- 
bord 

AB  =  a=2psin«;     BC  =  rt'=  2;»  sinu'. 

Nous  avons  aussi  par  construction 

Bc  =  AB  =  tf. 

Des  points  C  et  c  je  mène  à  la  tangente  BT  deux  perpendiculaires  :  CP 
que  je  nomme  P,  et  cp  que  je  nomme  p.  Les  angles  respectivement  opposés 
à  ces  perpendiculaires  au  sommet  B  ont  évidemment  les  valeurs  que  jVi 
inscrites  sur  la  figure.  On  en  déduira  donc 


a*         a'* 


p-=as\nu  =  — ;       P  =  a'6ina'  = 

'2p'  2p 
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vement  polygonal,  la  force  perturbatrice  du  mouvement  reclii^iie 
doit  être  censée  imprimer  instantanément  au  mobile,  au  commtn- 


Or  la  similitude  des  triangles  rectangles  cyp^  Cy^  donne 

ey         p        a*  ,  cy-4-Cy        «'■+•«'* 

cy  +  Cy  forme  la  droite  totale  Ce,  égale  par  construction  à  BV«  De  môme 
C)>  est  égale  à  B^.  L'égalité  précédente  donne  donc 

BV  _  g'  -4-  a'^ 
B/3  i^5~* 

Cest  Pexpresdion  générale  du  rapport  que  nous  ayons  besoin  d^éraluer 
dans  le  cas  de  Papplication  mécanique,  où  les  arcs  a,  a'  étant  supposés  dé- 
crits dans  des  intervalles  de  temps  égaux  et  infiniment  petits  dt,  sont  eux- 
mêmes  infiniment  petits.  Cette  simultanéité  d^atténuation  tient  à  ce  que, 
dans  tous  les  mouvements  que  nous  obserTons  et  qui  font  Fobjet  de  nos 
calculs,  les  longueurs  décrites  dans  des  temps  finis  siOnt  toujours  finies ,  oe 
qui  exige  que  leurs  incréments  décroissent  indéfiniment  avec  ceux  du  temps 
qol  est  dépensé  à  les  produire.  Mais  à  cette  condition  générale  il  s'en  joint 
une  autre  plus  particulière.  C'est  que,  tous  ces  mouvements  observables 
et  calculables  s'opèrent  avec  une  continuité  mathématique.  De  là  il  résulte 
que  si  Ton  y  considère  deux  arcs  a,  a',  égaux  et  infiniment  petits  d'une  même 
trajectoire;  qui  soient  décrits  consécutivement  dans  un  intervalle  de  temps 
àtj  leur  différence  a'-^a^  ne  peut  être  qu'infiniment  petite  relativement 
à  chacun  d'eux.  Cette  seconde  condition,  que  je  n'ai  fait  qu'énoncer,  dans 
le  texte  auquel  la  présente  note  se  rapporte,  et  dont  j'aurai  l'occasion  d'éta- 
blir plus  loin  la  démonstration  générale,  va  nous   fournir  le  moyen  de 

BV 
trouver  la  valeur  initiale  dn  rapport  -—9  <lans  les  applications. 

Pour  l'introduire,  faisons  généralement 

ô'  —  a=:J;      d'où      a=za' — i. 
Il  en  résultera 

B^  a'*  ^  \W        \«7 

Diaprés  ce  qui  vient  d'être  dit  en  dernier  lieu,  tous  les  modes  de  mouve- 
ment que  nous  avons  à  considérer  sont  tels ,  que  lorsque  les  aïcs  a,  a* y  ar- 
rivent à  leur  limite  finale  de  petitesse,  le  rapport  (— 7  )  est  infiniment  petit, 

etconséquemment  négligeable,  en  comparaison  de  la  quantité  finie  a.  Celle-ci 

BV 

exprimera  donc  la  valeur  qu'il  faudra  donnera  g-^»  dans  ce  cas  final  d'ap- 
is V,  l4 
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cément  de  chaque  dt  infiniment  petit,  la  même  vitesse  que,  dans 
le  mouvement  curviligne,  elle  ne  lui  ferait  acquérir  qu'après  avoir 
agi  continûment  sur  lui,  suivant  sa  direction  propre,  pendant 
ce  môme  intervalle  de  temps  dt. 

Yai  cru  cette  explication  nécessaire  pour  éviter  que  Ton  ne 
confonde  ensemble  deux  conceptions  essentiellement  distinctes, 
dont  chacune  doit  être  appliquée  avec  les  éléments  déterminatifs 
qui  lui  sont  propres.  Mais  après  Tavoir  donnée ,  je  n'aurai  plus 
qu*à  énoncer  les  résultats  qui  sont  communs  à  Tune  et  à  l'autre , 
sans  avoir  besoin  de  spécifier  celle  des  deux  méthodes  par  la- 
quelle ils  ont  été  obtenus. 

91.  Appliquons  maintenant  ces  principes  au  mouvement  cur- 
vili^e  des  planètes,  en  les  considérant  d'abord,  pour  simpli- 
fier ,1e  calcul ,  comme  de  simples  points,  libres,  isolés  les  uns 
des  autres ,  et  parcourant  sans  obstacle  le  vide  des  cieux ,  suppo- 
sition physiquement  indiquée  avec  les  caractères,  sinon  d'une 
vérité  absolue,  au  moins  d^une  très-grande  approximation,  par  la 
perpétuité  séculaire,  et  sensiblement  inaltérée,  de  leXirs  révolu- 
tions. Prenons  alors  isolément  une  d'elles ,  et  donnons-lui  pour 
première  loi  abstraite  qu'elle  se  meut  actuellement  dans  un  plan 
qui  passe  par  le  centre  du  soleil.  Ce  sera  encore  une  condition 
toujours  très-proche  de  la  réalité ,  et  particulièrement  exacte ,  en 
moyenne.  La  force  accélératrice  qui  détermine  généralement  la 
marche  curviligne  de  la  planète  devra  donc  être  toujours  dirigée 
dans  ce  plan  même ,  au  moins  quant  à  la  partie  principale  et  domi- 
nante de  son  action.  Ajoutons  à  cela  cette  autre  loi,  manifestée  aussi 
très-approximativement  par  les  phénomènes,  que  le  rayon  vecteur 
trace  autour  du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps.  Alors, 


plication,  pour  qae  la  construction  newlonienne  et  )a  moderne,  que  nous 
avons  fait  accorder  à  donner  le  même  point  Cdans  ^a  fg,  34*  conseirent 
ce  même  accord,  quand  les  arcs  consécutifs  de  la  trajectoire  auxquels  on  les 
applique,  sont  infiniment  petits.  Cest-à-dire,  en  résumé,  qu^on  devra 
prendre  constamment 

pour  que  la  conception  du  mouvement  curviligne,  s''accordo  avec  celle  do 
mouvement  polygonal. 
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par  une  démonstration  très-simple,  si  simple,  que  je  pourrai  Finsé- 
rer  dans  la  suite  de  cet  ouvrage,  Newton  prouvç  que  la  force  accélé- 
ratrice est  toujours  dirigée  vers  un  même  point  central,  qui  est  celui 
autour  duquel  la  proportionnalité  des  aires  a  lieu  ;  et,  par  inverse, 
il  montre  que  cette  proportionnalité  ne  saurait  exister  si  la  force 
accélératrice  n'est  pas  constamment  dirigée  vers  un  même  centre. 
Voilà  ce  dont  Kepler  avait  un  sentiment  vague,  quand  il  attribuait 
cette  importante  loi  à   Texistence  des  fibres  magnétiques  qui, 
selon  lui,  rattachaient  les  planètes  au  corps  du  soleil.  Introdui- 
sons maintenant  la  forme  elliptique  des  orbites ,  toujours  au  même 
point  de  vue  d*une  abstraction  approximative.  En  chaque  point 
de  son  ellipse  oîji  la  planète  se  trouve ,  son  mouvement  actuel , 
pendant  un  temps  très-court,  peut  être  supposé  le  même  que  si 
elle  décrivait  un  très-petit  arc  d'une  circonférence  de  cercle,  qui 
serait  osculatrice  à  la  courbe  en  ce  point.  Pçnii*  qu'elle  se  main- 
tienne instantanément  sur  cet  arc ,  il  faut  que  la  force  centrale 
décomposée  suivant  le  rayon  du  cercle  qui  aboutit  au  point  d*os- 
culation,  égale,  et  contre- balance  par  son  opposition  la  force  cen- 
trifuge inhérente  au  mouvement  circulatoire,  laquelle  tend  à  tirer 
le  mobile  hors  de  son  orbite  suivant  la  direction  de  la  normale 
locale ,  en  le  sollicitant  avec  une  énergie  proportionnelle  au  carré 
de  sa  vitesse  de  translation  actuelle ,  et  réciproque  au  rayon  oscu- 
lateur  de  la  courbe  qu'il  décrit.  Le  calcul  étant  établi  sur  cet 
énoncé,  voici  le  résultat  de  Newton.  Lorsque  l'orbite  est  une 
ellipse,  dont  le  centre  des  forces  est  un  foyer,  Téquilibre  des  deux 
efforts  contraires  exige  que  l'intensité  de  la  force  centrale  varie 
réciproquement  au  carré  de  la  distance  du  centre  dont  elle  émane, 
aux  points  sur  lesquels  elle  agit.  L'ellipse  ne  pouvant  être  libre- 
ment  décrite  qu'à  cette  condition,  sa  forme  constatée  dans  les 
orbes  planétaires,  impose  nécessairement  cette  loi  de  variation  à 
la  force  émanée  du  soleil  qui  les  fait  décrire.  Arrivé  là.  Newton 
s'est  proposé  le  problème  inverse.  Supposant  qu'un  point  maté- 
riel libre  soit  maintenu  en  mouvement  dans  un  plan  par  une 
force  accélératrice  centrale ,  qui  le  sollicite  avec  une  énergie  réci- 
proque au  carré  de  la  distance,  l'orbite  qu'il  décrira  sera-t-elle 
nécessairement  une  ellipse?  Pour  le  bavoir,  il  faut  évidemment 

14. . 
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appliquer  à  la  force  centrale,  ainsi  définie ,  le  même  mode  de  dé' 
composition  que  précédemment  y  et  mettre  de  même  sa  composante 
normale  en  opposition  avec  la  force  centrifuge  dirigée  suivant  le 
rayon  osculateur  de  Torbite,  en  laissant,  cette  fois,  indéterminée, 
la  nature  de  la  courbe  à  laquelle  ce  rayon  appartient  ;  et  lui  im- 
posant,  pour  seule  condition,  qu'en  chacun  de  ses  points,  il 
V  ait  équilibré  entre  les  deux  efforts  qui  s'y  combattent.  Avec 
cette  inversion  de  données.  Newton  trouva,  que,  sous Tinfluencc 
d'une  force  accélératrice  centrale ,  réciproque  au  carré  des  dis- 
tances, rétablissement  de  l'équilibre  exige  que  l'orbite  soit,  non 
pas  exclusivement  une  ellipse,  mais  une  section  conique  quel- 
conque dont  le  centre  des  forces  est  un  foyer;  ce  qui  comprend , 
outre  l'ellipse,  la  parabole,  l'hyperbole,  et  une  circonférence  de 
cercle ,  ce  dernier  cas  pouvant  être  considéré  comme  une  parti- 
cularité du  premiell;  Si  l'on  imagine  que  le  point  matériel  ait  été 
mis  en  mouvement  par  impulsion,  à  une  certaine  distance  du 
foyer  de  la  force  centrale  qui  lui  imprime  sa  marche  curviligne,  la 
variété  de  section  conique  qu'il  se  met  à  décrire ,  dépend  de  l'in- 
tensité de  rimpulsion  initiale,  et  de  la  distance  au  centre,  où  elle 
a  été  appliquée.  Sa  direction  n'entre  pour  rien  dans  ce  résultat. 
Plus  tard  Newton  montra  que  la  parabole  est  réalisée  dans  le 
mouvement  des  comètes,  et  que  les  lois  de  Kepler  s'y  appliquent 
encore ,  en  faisant  à  leur  énoncé  les  modifications  convenables 
pour  les  adapter  à  une  ellipse  dont  le  grand  axe  serait  devenu 
infini.  Le  cas  de  Fhyperbole  n'a  pas  encore  été  constaté  dans  les 
astres  jusqu'ici  découverts  (*). 

92.  Pour  compléter  ces  spéculations  il  restait  un  grand  pas  à 
faire.  Le  soleil  et  les  planètes  ne  sont  pas  de  simples  points,  mais 
de  vastes  corps.  Si  des  forces  accélératrices ,.  agissant  à  distance, 
en  émanent,  ou  les  impressionnent,  on  ne  peut  pas  physiquement 
attacher  les  origines  ou  les  effets  de  ces  forces ,  à  des  centres  abs- 


{*)  La  démonstration  de  ces  deux  propositions ,  tant  de  la  directe  que  de 
)a  réciproque ,  est  exposée  sous  uno  forme  élémentaire,  diaprés  Newton, 
dans  le  Journal  des  Savants  pour  Tannée  1 85a,  pag.  5aa  et  suivantes.  J^em- 
prunterai  au  besoin  à  cet  écrit  les  expressions  simples  que  j^y  ai  établies. 
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traits,  n'ayant  qu'une  existence  idéale.  Il  faut  les  considérer  comme 
des  résultantes  d^action,  individuellement  exercées  o.u  ressenties, 
par  tous  les  éléments  matériels  qui  constituent  la  masse  de  chaque 
corps  ;  et  remonter  de  ces  résultantes ,  aux  composantes  molécu- 
laires, dont  le  concours  les  produit.  Heureusement,  la  forme  ar- 
rondie et  presque  sphérique  des  corps  planétaires,  combinée  avec 
la  petitesse  de  leurs  dimensions ,.  comparativement  aux  grandeurs 
des  intervalles  célestes  qui  les  séparent ,  facilite  ce  retour  pour  le 
genre  de  forces  que  Newton  avait  ici  à  leur  appliquer.  Car  il  dé- 
montra que  des  sphères  homogènes ,  dont  toutes  les  particules 
exercent  au  dehors  des  forces  proportionnelles  à  leurs  masses 
propres ,  et  réciproques  au  carpe  des  distances ,  donnent  des  ré- 
sultantes qui  suivent  la  même  loi ,  et  qui  agissent  comme  si  elles 
émanaient  de  la  masse  totale  concentrée  à  son  centre  de  figure. 
Cette  équivalence  d'effet  a  encore  lieu  pour^s  corps  composés 
de  couches  sphériques  hétérogènes  concentriques  entre  elles  ;  et, 
dans  ces  deux  cas ,  elle  est  spécialement  propre  au  mode  d'action 
que  cette  loi  suppose.  Maintenant ,  si  les  corps  planétaires  ne  sont 
pas  rigoureusement  sphériques ,  si  la  matière  dont  ils  sont  com- 
posés n'y  est  pas  distribuée  par  couches  concentriques  de  densités 
rigoureusement  uniformes,  ces  inégalités  de  configuration  et  de 
constitution  ne  peuvent  avoir  qu'une  influence  secondaire  sur  les 
résultantes  d'action  qu'ils  exercent  aux  distances  où  ils  sont  les 
uns  des  autres  ;  car  cette  influence  serait  tout  à  fait  nulle  si  leurs 
dimensions  étaient  infiniment  petites  comparativement  à  ces  dis- 
tances ,  en  sorte  quMls  dussent  y  agir  comme  des  points  massifs 
mathématiques.  Négligeant  donc  provisoirement  ces  effets  secon- 
daires, pour  ne  considérer  que  la  partie  principale  de  l'action, 
les  théorèmes  de  Newton  sur  les  corps  sphériques  deviennent  légi- 
timement applicables.  Ainsi ,  dans  ce  retour  aux  réalités ,  la  force 
centrale  réciproque  au  carré  de  la  distance,   qui  fait  graviter 
chaque  planète  vers  le  soleil ,  reste  encore  une  conséquence  ma- 
thématique des  conditions  phénoménales,  suivant  lesquelles  nous 
les  voyons  circuler  dans  leurs  orbites  autour  de  lui.  Seulement, 
on  devra  concevoir  que  cette  gravitation  ne  s'exerce  pas  physique- 
ment ,  dé  centre  à  centre  ,  mais  qu'elle  est  la  résultante  de  toutes 
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les  actions  qui  sollicitent  les  particules  matérielles  de  la  planètç 
Ters  celles  du  soleil ,  suivant  la  même  loi. 

95.  Dès  que  Newton  fut  en  possession  de  ces  résultats,  il  en  fit 
une  application  qui  devait'fournir  la  vérification  la  plus  immé- 
diate comme  la  plus  frappante  dé  leur  généralité.  La  pesanteur, 
qui  sollicite  incessamment  sous  nos  yeux  tous  les  corps  terrestres, 
et  qui  les  précipite  suivant  la  verticale  quand  ils  sont  libres,  nous 
offre  l'exemple  d'une  force  accélératrice  ,  émanée  d'un  corps  pla- 
nétaire ,  et  s'exerçant  à  dislance.  Quelle  que  soit  la  substance  et 
la  masse  des  corps  que  nous  voulions  soumettre  à  son  action , 
elle  sollicite  tous  leurs  éléments  matériels  avec  une  énergie  égale  ; 
car  elle  leur  imprime  à  tous  d'égales  vitesses  de  chute,  quand  on 
les  soustrait  à  la  résistance  de  l'air  ;  et  ce  fait ,  depuis  longtemps 
remarqué ,  fut  constaté  de  nouveau  par  Newton ,  au  moyen  de 
procédés  dont  la  précision  aurait  rendu  sensibles  les  plus  petites 
différences ,  s'il  en  eût  existé  (*).  Alors  il  pensa  que  cette  force  de 
gravité  qui  impressionne  également  les  particules  de  tous  les  corps 
terrestres ,   sans  distinction   de  nature  ,  devait  être  du  même 
genre  que  celle  qui  retient  les  planètes  suspendues  dans  leurs  or- 
bites autour  du  soleil  ;  que  son  action  doit  s'étendre  aussi  indéfi- 
niment dans  l'espace ,  avec  une  énergie  décroissante  en  raison  du 
carré  de  la  distance,  au  centre  de  la   terre,  considérée  comme 
sensiblement  sphérique  ;  et  que  c'était  elle  qui ,  affaiblie  suivant 
cette  loi  à  la  distance  où  la  lune  se  trouve  de  ce  centre ,  la  rete- 
nait autour  de  la  terre ,  dans  son  orbite ,  en  balançant  la  force 
centrifuge  engendrée  par  son  mouvement  de  révolution  mensuel. 
Il  soumit  cette  idée  à  l'épreuve  du  calcul,  de  la  manière  sui- 
vante (**),  que  je  me  bornerai  à  reproduire  avec  les  données  dont 
il  a  fait  usage. 

Faisant  abstraction  de  toutes  les  inégalités  qui  affectent  la 
marche  dé  la  lune,  il  la  considère  comme  maintenue  en  moyenne 
sur  une  circonférence  de  cercle  concentrique  à  la  terre,  ayant 
pour  rayon  A ,  qu'elle  parcourt  d'un  mouvement  uniforme  dans 

(*)  Philos,  natur,  principia  math.,  lib.  lll,  prop.  "VI,  théor.  VI. 
(**)  Ihid.,  prop.  IV,  ihéor,  IV. 
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le  temps  /.  Soit  alors  a  le  petit  angle  que  le  rayon  vecteur  décrit 
dans  Torbite  pendant  un  intervalle  de  temps  très-court  que  nous 
supposerons  avec  Newton  être  une  minute  sexagésimale.  Le  sinus 
verse  de  cet  angle  aura  pour  longueur  2  A  sin'  7  u .  Or ,  d*après 
les  démonstrations  antérieures  que  Newton  a  données  ,  ce  sinus 
verse  exprime  l'espace  que  la  lune  décrirait  en  tombant  dii'ecte- 
ment  vers  la  terre  pendant  une  minute  sexagésimale ,  si  la  vitesse 
de  circulation  qui  la  sollicite  et  l'entraîne  à  chaque  instant  sui- 
vant la  tangente  locale ,  était  tout  à  coup  anéantie.  Et ,  comme  la 
force  centrale  qui  agit  sur  elle  peut  toujours  être  censée  con- 
stante pendant  un  intervalle  de  temps  si  court,  l'espace  décrit 
2  A  sin^  j  u  peut  être  pris  pour  sa  mesure.  Il  ne  s*agit  plus  que  de 
l'évaluer. 

Si  Fou  suppose  i  exprimé  en  minutes ,  et  que  l'on  représente 

par  ir  là  demi-circonférence  dont  le  rayon  est  i ,  u  sera  ^— ^  et  j  a 
sera  -•  La  petitesse  de  cet  angle  permettant  de  le  confondre  avec 

son  sinus ,  l'espace  décrit  aura  évidemment  pour  longueur  — j—  • 

Dans  l'application  numérique ,  Newton  admet  les  données  sui- 
vantes : 

1°.  La  terre  est  sensiblement  sphérique;  et,  d'après  les  me- 
sures des  astronomes  français,  uti  a  Gallis  definitur^  est,  son 
contour  comprend  1 28249600  pieds  de  Paris.  En  effet  c'est  l'éva- 
luation  même  qui  se  déduit  de  la  longueur  du  degré  terrestre  me- 
suré par  Picard  vers  la  latitude  de  5o  degrés  ;  et,  heureusement 
pour  Newton,  elle  est  d'une  exactitude  qui  doit  surprendre  pour 
le.  temps  où  elle  a  été  obtenue. 

2^.  La  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre  est  de  60  demi- 
diamètres  terresti'es.  Soit  donc  R  ce  demi-diamètre^etC  la  circon- 
férence représentée  par  le  nombre  rapporté  ci-dessus.  On  aura 
2irRz=:C,  par  conséquent  297A=:6oC;  et  l'expression  de 
notre  sinus  verse  deviendra 

6o7rC 
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3^.  La  révolution  sidérale  de  la  lune,  est  de  27J  7^  4^™,  ou 
en  minutes  3g343*  Ce  sera  donc  la  valeur  de  r. 

Pour  employercommodément  ces  données  numériques,  on  re- 
marquera que  C  est  le  produit  des  trois  facteurs  36o. 6.57 060 , 
dont  le  dernier  est  précisément  la  longueur  du  degré  de  Picard 
exprimé  en  toises.  Alors,»  en  formant  le  logarithme  de  C  par  la 
somme  des  logarithmes  de  ses  facteurs,  les  Tables  usuelles  suffi- 
ront pour  effectuer  le  calcul  comme  il  suit  : 

logC=   8,0907856 

k)g7r=   0,4971499 

log6o=    1, 7781613 

10,3660868 

logt'rs    9,1897350 

log  sin  verse  =1,1 7635 18  ;     sin  verse  =  15^,009. 

Si  la  lune  existait  seule  avec  la  terre  dans  Tespace,  ce  sinus 
verse  serait  la  mesure  de  la  force  centrale  ^ ,  qui  la  maintiendrait 
en  mouvement  circulaire  autour  de  la  terre  à  la  distance  A,  sup- 
posée égale  à  60  R.  Mais,  dans  l'hypothèse  de  la  gravitation  uni- 
verselle, que  Newton  veut  soumettre  ici  à  l'épreuve  du  calcul,  le 
soleil  exerce  aussi ,  sur  la  terre  et  sur  la  lune,  une  force  du  même 
genre ,  qui  dans  le  cours  de  chaque  révolution  lunaire ,  sollicitant 
ces  deux  corps  avec  des  énergies  inégales,  selon  leur  inégale  proxi- 
mité de  son  centre ,  produit  en  moyenne  un  effet  contraire  à  la 
force  centrale  ^ .  Conséquemment ,  la  résultante  réelle  qui  sou- 
tient la  lune  à  la  distance  moyenne  où  elle  circule ,  est  moindre 
que  ff  d'une  certaine  quantité  que  Newton  évalue  à  sTuTl  ?  ' 
qui  la  réduit  à  f||;-ff  (p  (*).  D'après  cela  le  sinus  verse  i5p,009, 


(*)  Principia,  Hb.  HT,  prop.  III  et  corollaire.  Le  calcul  çxact  donne  pour 
cette  réduction  une  quantité  moitié  moindre,  c'est-à-dire^,  ou  7fï) 
comme  Laplace  ledit:  Expos,  du  sjrstème  du  Monde,  lib.  IV,  chap.  V,  et 
Méc.  cél.,  liy.  II ,  §  5.  Nous  retrouverons  cette  même  valeur  en  traitant  de 
la  théorie  de  la  lune.  La  duplication  faite  par  Newton  ne  peut  pas  être  attri- 
buée au  mode  d'évaluation  exigé  par  le  mouvement  polygonal,  puisquMl  s'agit 
du  rapport  de  deux  forces  entre  elles,  qui  doit  rester  le  même,  de  quelque 
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qai  se  conclut  du  mouvement  de  circulation  observé,  donne  seu- 
lement la  mesure  de  cette  force  réduite  ;  et ,  pour  avoir  la  véri- 
table ,  il  faut  la  multiplier  par  la  fraction  inverse  firiH^^  qui  le 
porte  à  15^,09344  ou  *5p  iP*»  1^  {.  C'est  aussi  le  résultat  de  New- 
ton ,  qui  toutefois  omet  dans  le  premier  calcul  une  autre  correc- 
tion également  nécessaire,  comme  on  le  verra  plus  tard. 

Maintenant ,  admettons  qu^en  agissant  sur  des  corps  plus  rap- 
prochés du  centre  de  la  terre ,  la  force  accélératrice  ^  s'accroisse 
réciproquement  au  carré  de  la  distance  à  ce  centre,  alors,  à  la 
surÊice  de  la  terre  où  cette  distance  est  i ,  tandis  qu'elle  est  60 
dans  la  région  de  la  lune ,  Tespace  qu*elle  fera  décrire  aux  corps 
en  chute  libre,  pendant  i  minute,  sera  égal  à  celui-là,  multiplié  par 
60',  ou,  pouvant  la  considérer  comme  constante  pendant  un  inter- 
valle de  temps  si  court ,  elle  fera  décrire  en  i  seconde  cet  espace 
même  i5p  ip®  i^-~,  puisque,  dans  le  mouvement  rectiligne  produit 
par  une  force  accélératrice  constante,  les  espaces  décrits  sont 
proportionnels  aux  carré»  des  temps  écoulés.  «  Or,  dit  Newton , 
I*  d'après  les  expériences  d'Uuyghens  sur  les  oscillations  des  pen* 
>  dules,  les  corps  graves,  tombant  en  chute  libre,  sôus  la  lati- 
»  tude  de  Paris,  décrivent  dans  i%  i5p  iP^i^  -J-.  Ainsi  la  force 
»  qui  retient  la  lune  dans  son  orbite,  étant  ramenée  à  la  surface 
^  de  la  terre ,  s'y  trouve  égale  à  la  force  que  nous  appelons  la 
»  gravité  ;  et  par  conséquent  elle  est  cette  gravité  même.  Car 
»  nous  ne  pouvons  connaître ,  et  caractériser  les  forces  que  par 
»  leur  puissance  et  leur  mode  d'action.   » 


manière  qu'on  les  évalue  indiyiduellement.  Newton  me  parait  nous  donner 
lui-même  la  clef  de  ce  mystère  quand,  pour  justifier  remploi  de  la  correc- 
tion jfy,  il  ren.Toie  au  coroH.  II  de  la  prop.  XLV  du  livre  I,  qui  est  celle 
où  il  a  cherché  à  calculer  le  mouvement  imprimé  à  Tapogée  d^une  ellipse 
planétaire,  par  la  force  perturbatrice  émanée  d^une  autre  planète.  Car  vou- 
lant alors,  sans  le  dire,  faire  une  application  de  cette  théorie  au  mouvement 
de  la  lune  troublée  par  le  soleil ,  il  attribue  à  la  force  perturbatrice  sa  vraie 
valeur  yf^,  ce  qui  ne  lui  donne  qu'à  peu  près  la  moitié  du  mouvement  réel 
de  Tapogée  lunaire.  Or,  ne  sachant  pas  que  cette  discordance  tient  à  Fin- 
suffisance  de  la  première  approximation  à  laquelle  il  se  bornait,  il  a  pu 
penser  que ,  dans  TappUcation  au  problème  du  liv.  Ili,  prop.  III,  il  serait 
plus  juste  de  doubler  la  fraction  jff  pour  s'approcher  davantage  de  la  réalité. 
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Cette  démonstration  est  d'une  simplicité  ,  et  d'une  rigueur  lo- 
gique f  également  admirables.  Mais  il  y  manque  plusieurs  détails 
que  Newton  ne  pouvait  pas  connaître ,  et  d'autres  y  sont  impar- 
faitement appréciés.  Gomme  elle  a  une  importance  fondamentale, 
Laplace  Ta  reprise,  avec  une  bien  plus  minutieuse  recherche  de 
précision,  dans  la  Mécanique  céleste,  livre  II,  §9;  puis  encore 
au  livre  YII ,  §  19;  après  quoi,  Damoiseau  est  encore  revenu  sur 
cette  détermination  dans  le  §  1 2  de  son  grand  travail  sur  la  théo- 
rie de  la  lune ,  inséré  au  tome  P'des  Mémoires  des  saifants  éiran- 
gers  publiés  par  l'Académie  des  Sciences.  On  est  ainsi  parvenu  à 
obtenir  un  accord  si  proche  entre  l'intensité  de  la  pesanteur  qui 
s'observe  à  la  surface  de  la  terre ,  et  celle  qui  se  déduit  du  mou- 
vement révolutif  de  la  lune,  qu'en  l'admettant  comme  un  fait 
physique ,  on  a  pu  renverser  le  problème ,  et  tirer  de  là  l'éva- 
luation de  la  masse  de  la  lune  d'après  la  grandeur  observée  de  la 
parallaxe  lunaire,  ou  inversement.  Toutefois,  bien  que  ces  dé- 
ductions soient  théoriquement  très-légitimes ,  elles  ne  sauraient 
être  considérées  comme  fournissant  des  nombres  absolument  ri- 
goureux' et  définitifs ,  à  cause  des  petites  incertitudes  qui  restent 
encore  sur  plusieurs  éléments  du  calcul  ;  par  exemple,  sur  la  gran- 
deur absolue  du  rayon  terrestre  et  la  longueur  du  pendule  à  se- 
condes sous  une  latitude  assignée  ;  deux  données  que  les  irrégu- 
larités de  la  figure  de  la  terre,  et  de  sa  constitution  locale,  peuvent 
rendre  accidentellement  quelque  peu  inégales  en  divers  points  du 
contour  d'un  même  parallèle,  comme  on  l'a  reconnu  de  nos  jours. 
Newton  n'avait  que  des  appréciations  bien  moins  sûres  encore 
de  ces  éléments  de  son  calcul  ;  et  l'accord  numérique  de  son  ré- 
sultat, avec  le  pendule  d'Huyghens,  ne  se  trouve  aussi  rigou- 
reux qu'il  le  présente  que  par  des  compensations  fortuites  de 
petites  erreurs.  Toutefois,  indépendamment  de  cette  rigueur 
factice  dont  l'apparence  était  peut-être  nécessaire  pour  les  con- 
temporains, la  connexion  si  intime,  qui  se  trouvait  ainsi  exister 
entre  la  force  centripète  qui  retient  la  lune,  et  la  gravité  terrestre 
affaiblie  en  raison  du  carré  des  distances,  rendait  l'identité  phy- 
sique de  ces  deux  forces  évidente  et  indubitable ,  ce  qui  était  le 
(ait  capital  d'ime  importance  immense,  que  Newton  voulaitétablir. 
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94.  Ceci,  applique  aux  autres  corps  planétaires,  que  la  forme 
de  leurs  orbites,  et  les  variations  de  leurs  vitesses  angulaires, 
prouvent  être  régis  par  des  forces  centrales ,  soumises  à  la  même 
loi  de  décroissement ,  montrait  par  une  analogie  manifeste ,  qu'ils 
sont  retenus  autour  de  leurs  centres  de  circulation  respectifs, 
comme  la  lune  Test  autour  de  la  terre,  par.  des  forces  partant  de 
ces  centres ,  et  s'exerçant ,  comme  la  gravité  terrestre ,  à  travers 
Tespace^  sur  tous  les  éléments  matériels  du  corps  excentrique 
avec  une  éneipe  réciproque  au  carré  de  sa  distance  au  corps 
central.  Or  c'était  là  un  phénomène  complexe,  que  Newton  dut  et 
sut  habilement  analyser ,  sans  quoi  les  applications  de  ses  pre- 
mières découvertes  se  seraient  trouvées  fausses  et  improductives. 
Mais  son  génie  physique  ,  non  moins  puissant  que  son  génie  ma- 
thématique ,  lui  en  fit  voir  immédiatement  l'interprétation  exacte. 
C'est  un  fait  général  d'expérience  ,  et  une  loi  générale  de  mouve- 
ment posée  par  lui-même,  que  toute  action  mécanique  exercée  par 
un  corps  matériel  sur  un  autre ,  est  accompagnée  d'une  réaction 
égaie  et  de  sens  contraire.  Cela  s'observe  même  dans  les  cas  où 
l'action  est  transmise  à  travers  l'espace ,  sans  apparence  de  com- 
munication par  des  intermédiaires  pondérables  ou  tangibles. 
Ainsi,  lorsque  l'aimant  impressionne  à  distance  le  fer  doux  et 
Taltire ,  il  en  est  lui-même  réciproquement  attiré  avec  une  égale 
énergie.  Car  si  Ton  place  un  morceau  de  l'un  et  un  morceau  de 
l'autre ,  sur  des  disques  minces  de  liège  et  qu'on  les  dépose  sur 
la  surface  d'une  eau  tranquille  oii  ils  puissent  flotter  en  liberté , 
on  les  verra  d'abord  se  rapprocher  mutuellement  avec  d'inégales 
vitesses  de  transport.  Mais  quand  leurs  disques  se  seront  joints ,  et 
tournés  dans  les  positions  où  les  centres  d'action  se  trouvent  à  la 
moindre  distance  possible  ,  le  systènie  restera  en  repos  ;  la  résul- 
tante des  efforts  contraires  qui  tendent  à  le  mouvoir  étant  rendue 
nulle  par  leur  exacte  égalité.  De  même,  quand  un  corps  électrisé 
en  attire  ou  en  repousse  un  autre ,  il  est  pareillement  attiré  ou  re- 
poussé par  lui  ;  et  si  on  les  met  dans  les  conditions  où  ils  puissent 
librepnent  se  mouvoir  sous  ces  influences  mutuelles ,  on  les  voit 
se  rapprocher  simultanément  l'un  de  l'autre,  ou  se  fuir  simulta- 
nément. Cette  égalité  générale  de  la  réaction  à  l'action  éstla  troi- 
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sièmc  loi  de  mouvement,  que  Newton  établit  par  une  multitude  Je 
preuves  expérimentales ,  dans  les  premières  pages  du  livre  des 
Principes.  JEn  l'appliquant  aux  effets  de  gravitation  céleste  qu'il 
avait  analysés^  il  en  conclut  et  dut  en  conclure,  que  dans  ces 
phénomènes ,  les  planètes  doivent  réagir  sur  le  soleil ,  comme  le 
soleil  agit  sur  elles ,  la  lune  sur  la  terre  comme  la  terre  sur  la  lune, 
et  généralement  chaque  système  de  satellites  sur  leur  planète  cen- 
trale con^me  cette  planète  sur  eux  ;  de  manière  qu'en  chaque  cas, 
les  deux  corps  mutuellement  impressionnés  dussent  se  faire  réci- 
proquement équilibre,  dans  le  contact,  s'ils  y  étaient  placés  dans 
l'état  de  repos.  Il  avait  aussi  prouvé  que  toutes  ces  forces  de  gra- 
vitation s'accordaient  à  varier  d'intensité  aux  diverses  distances, 
suivant  une  même  loi.  Mais  cela  laissait  encore  incertain  si  elles 
étaient  physiquement  de  même  ou  de  différente  nature ,  et  si  leur 
action  s'exerçait  avec  une  énergie  absolue ,  égale  ou  inégale  entre 
ces  divers  corps,  quelle  que  fût  la  matière  qui  les  composât.  Les  ac- 
tions électriques  et  magnétiques ,  par  exemple ,  présentent  cette 
communauté  de  lois  entre  elles  et  avec  la  gravitation  céleste, 
quoique  étant  physiquement  différentes,  puisqu'elles  peuvent  im- 
pressionner certains  corps  et  non  pas  d'autres.  Toutefois ,  la  si- 
militude des  lois  de  mouvement  que  suivent  les  diverses  planètes 
aux  diverses  distances  du  soleil ,  la  reproduction  des  mêmes  ana- 
logies dans  les  mouvements  des  systèmes  de  satellites  autour  de 
leur  planète  ,  enfin  l'égalité  de  pouvoir  que  la  pesanteur  terrestre 
exerce  sur  les  matières  de  nature  quelconque  et  sur  la  lune 
même,  tout  cela  rendait  on  ne  peut  plus  vraisemblable,  qu'il  ne 
se  manifestait  réellement  dans  ces  divers  effets  qu'une  seule  et 
même  force,  inhérente  aux  particules  matérielles  qui  constituent 
l'universalité  des  corps  planétaires.  La  troisième  loi  de  Kepler, 
en  vertu  de  laquelle  les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  pla- 
nètes sont  proportionnels  aux  cubes  de  leurs  moyennes  dis- 
tances au  soleil ,  fournit  à  Newton  le  moyen  de  démontrer  ceiie 
identité. 

93.  La  démonstration  ,  dans  le  cas  où  les  orbites  sont  circu- 
laires,  est  tellement  simple,  que  je  crois  devoir  l'exposer  ici;  et  je 
le  ferai  d'autant  plus  volontiers  que  la  formule  à  laquelle  on  arrive 
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est  identiquement  la  même  que  Ton  obtient  pour  les  orbites  ellip- 
tiques, par  une  analyse  plus  savante.  Quant  aux  principes  de  mé- 
canique analytique,  sur  lesquels  notre  calcul  reposera ,  j'adopterai 
l'exposition  parfaitement  judicieuse  et  précise  que  Poisson  en  a 
donnée  dans  la  deuxième  édition  de  son  Traité  de  Mécanique, 
pages  463-465 ,  auxquelles  je  renverrai  le  lecteur  ;  me  bornant  à 
spécifier  ici  en  note  quelques  détails  antérieurs,  dont  il  faut  tou- 
jours avoir  présentes  à  l'esprit  les  définitions  exactes ,  pour  dis- 
tinguer clairement  ce  qu'ils  apportent  d'éléntents  positifs  ou  con- 
ventionnels ,  dans  les  applications.  Du  reste,  si  Ton  juge  à  propos 
de  recourir  à  ces  notes,  il  suffira  de  le  faire  après  avoir  lu  en  entier 
le  paragraphe  suivant,  qui  contient  tous  les  énoncés  qu'elles  sont 
destinées  à  éclaircir. 

Mettons  d'abord  en  présence  le  soleil  et  une  seule  planète ,  par 
exemple  Mars ,  tous  deux  à  Pétat  de  repos  ;  puis  les  abandonnant 
à  la  seule  influence  de  leur  attraction  mutuelle,  qui  les  portera 
l'un  vers  l'autre ,  analysons  et  spécifions  les  conditions  géné- 
rales de  ce  mouvement.  Pour  cela  désignons  par/*,  la  force  accé- 
lératriccy  que  l'unité  de  masse  d'un  de  ces  corps ,  exercerait  sur 
l'unité  de  masse  de  l'autre  en  vertu  de  leur  attraction  mutuelle,  si 
ces  éléments  ndatériels  étaient  mis  ainsi  en  présence  à  la  distance  i 
choisie  arbitrairement,  sous  la  seule  réserve  que  leurs  dimensions 
propres  soient  insensibles,  comparativement  à  sa  grandeur  ('^). 


(*)  remploie  ici  le  moX  force  accélératrice,  dans  le  sens  que  les  analystes 
lui  donnent  généralement  anjourd^ai,  quoique,  ainsi  que  Newton  le  fait  obser- 
ver au  Gommencement  du  Xiyre  àeA  Principes  (definitio  IV),  il  fût  plus  juste  de 
remployer  exclusivement  pour  désigner  V  action  externe  qui  imprime  le  mouve- 
ment et  non  pas  le  mode  de  mouvement  imprimé.  Ces  modes  divers,  qui  seuls 
se  manifestent  à  nos  sens  par  Pobservation,  et  fontTobjet  de  nos  mesures,  se 
distinguent  entre  eux,  par  Pincrément  infiniment  petit  dn>  de  vitesse  que 
l'uuité  de  masse ,  également  impressionnée  dans  tous  ses  points  mathéma- 
tiques, se  trouve  avoir  acquis,  après  que  l'action  qui  Pincite,  s''est  exercée 
sur  elle,  pendant  ^intervalle  de  temps  infiniment  petit  Jr,  soit  quand  cet 
élément  de  masse  est  déjà  en  mouvement,  soit  quaixd  il  est  en  repos.  Lorsque 
la  force  accélératrice,  prise  théoriquement,  au  sens  des  analystes,  est  con- 
stante, Pincrément  di>  est  constant,  par  définition,  pour  le  même  dt ,  à  toutes 
les  époques  du  mouvement.  Ainsi  Pespace  que  cet  incrément  de  vitesse. 
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J'entends  ici,  par  unités  de  masse j  des  quantités  de  matière 
inerte  y  de  nature;  quelconque,  physiquement  définies ,  qui,  étant 


ferait  parcourir  à  PaDÎté  de  masse,  pendant  le  temps  i,  en  mouvement  uni- 

dv 
forme,  espace  qui  serait  proportionnellement  ^9  aura  aussi,  à  toutes  ces 

époques,  une  valeur  constante^.  De  plus,  à  cause  de  la  constance  des  dv^ 
lorsque  la  force  accélératrice  caractérisée  par  cette  constance,  est  censée 
agir  ainsi  continûment  suivant  une  même  direction   rectiligne  pendant  le 
temps  quelconque  t,  la  vitesse  finale  produite  par  la  somme  de  toutes  ses 
impressions  successives ,  est  gt  ;  de  sorte  que  si  Punité  de  masse  se  mouvait 
ultérieurement  avec  cette  seule  vitesse  acquise ,  elle  décrirait  pendant  le 
temps  I  Tespace  g,  et  dans  le  temps  dt  Tespace^tf/,  ce  qui  est  conforme  à 
la  signification  que  nous  avons  primitivement  donnée  à  la  constante^.  Mais 
comme  la  communication  des  incréments  dv  est  successive,  et  que  Tincita- 
tion  produite  par  chacun  d''eux,  n'agit  que  pendant  une  portion  progressive- 
ment moindre  du  temps  total  t ,  ou  démontre,  par  les  limites,  que  Pespace 
réellement  décrit  en  ligne  droite  pendant  ce  même  temps  f ,  sous  leurs  im» 
pressions  réunies,  est  \gi*y  ^conséquemment  dans  le  temps  i,  ^^;  et  dans  le 
temps  dty  ^gdt"^.  Telles  sont  les  lois  du  mouvement  rectiligne  que  les  géo- 
mètres appellent  uniformément  accéléré.  L'action  physique  qui  précipite  les 
corps  vers  le  centre  de  la  terre,  suivant  la  verticale  de  chaque  lieu,  et  que 
Ton  appelle  la  pesanteur  ou  la  gravité  terrestre,  leur  imprime  un  mode  de 
mouvement  conforme  à  cette  conception  théorique ,  quand  on  les  observe 
entre  des  limites  de  parcours  très-rest  rein  tes ,  comparativement  à  leur  dis- 
tance absolue  au  centre  do  la  terre.  Ce  fait,  constaté  d''abord  par  Galilée, 
a  été  confirmé  depuis  par  des  expériences  qui  le  rendent  indubitable,  et  qui 
font  connaître  pour  chaque  lieu,  la  valeur  de  la  constante^,  exprimée  en 
mètres ,  ou  dans  toute  autre  unité  de  distance  que  Ton  veut  choisir.  Main- 
tenant, pour  tout   autre  mode  de  mouvement,  où  la  force  accélératrice  ns 
sera  plus  constante,  mais  variable  avec  le  temps  r,  Pincrément  de  vitesse  i»*, 

•        V    »-  dv 

variera  à  chaque  instant,  et  le  rapport  -r-  ou  ^,  sera  une  certaine  fonction 

de  t,  propre  à  chaque  mode  de  mouvement  considéré;  ce  qui  fournira  géné- 
ralement un  caractère  distinctif ,  par  lequel  on  pourra  comparer  tous  ces 
modes  entre  eux.  Mais,  quand  on  limite  cette  application  aux  mouvement» 
opérés  par  des  causes  physiques,  lesquels  font  Pobjet  spécial  de  nos  obser- 
vations et  de  nos  calculs ,  il  faut  pour  la  rendre  complète ,  y  joindre  deux 
particularités  qui  achèvent  de  les  définir.  La  première,  c'est  que  si  Pon  con- 
Bidère  leurs  effets  sur  Punitéde  masse  partant  du  repos,  les  vitesses  impri- 
mées tf,  et  les  espaces  x  décrits  en  lignes  droites  après  un  temps  fini  t,  sont 
toujours  finis.  La  seconde,  c>st  que  dans  toute  la  durée  de  ces  mouvements; 
depuis  leur  origine ,  soit  que  la  force  accélératrice  s'y  montre  progressive- 
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placées  dans  les  deux  plateaux  d*une  balance  à  bras  égaux ,  se 
feraient  mutuellement  équilibre  sous  Tinfluence  de  la  force  ap- 


dv 
ment  croissante,  décroissante ,  ou  constante,  le  rapport  -r-f  ou  ^,  y  Tari» 

continûment,  par  nuancuts  insensibles,  sans  présenter  dUntermittences 
occasionnelles  qui  le  rendent  nul  pendant  plusieurs  dt  consécutifs.  Diaprés 
cela,  conformément  à  Pesprit  du  calcul  infinitésimal,  et  par  analogie  avec 
ce  qui  se  fait  dans  la  théorie  des  courbes,  on  peut  se  représenter  physique- 
ment chacun  de  ces  mouvements  di?ers,  comme  opéré  par  une  force  accélé- 

dv 

ratrîce  —  ou  ^,  qui  reste  constante  pendant  chaque  intervalle  de  temps 

infiniment  petit  dty  et  qui  varie  dans  une  proportion  infiniment  petite  quand 
on  passe  de  ce  dt  à  celui  qui  le  suit  ou  à  celui  qui  le  précède.  On  pourra 
alors,  à  tout  instant,  évaluer  l'énergie  actuelle  de  ces  forces,  comparati- 
vement à  celle  do  la  gravité  terrestre,  en  Pappréciant  par  le  rapport  des  vi- 
tesses ^<f(,  gdt  respectivement  imprimées  à  Tupîté  de  masse,  après  le  temps 
infiniment  petit  dt;  ou  encore  par  le  rapport  des  espaces  \g'dt*y  igdt*,  dé- 
crits en  mouvement  uniforme  accéléré  pendant  le  même  temps,  ce  qui  con- 
duit au  même  résultat.  Seulement,  quel  que  soit  celui  des  deux  modes  que 
Pon  adopte,  il  faut  appliquer  le  même  à  toutes  les  forces  accélératrices 
que  Ton  vent  comparer  entre  elles  et  à  la  gravité  terrestre  dans  nn  même 
calcul. 

Maintenant,  pour  évaluer  les  espaces  que  Punité  de  masse,  partant  du 
repos,  aura  parcourus  en  mouvement  rectiligne,  après  un  temps  quelconque 
fini  tf  dans  ces  modes  diversement  variés  de  transport»  mesurons  ces  espaces, 
depuis  son  point  de  départ  sur  la  direction  de  la  droite  qu'elle  suit.  Soient 
généralement  x  l'espace  qu'elle  se  trouve  avoir  ainsi  parcouru  après  le 
temps  t,f  u  sa  vitesse  actuellement  acquise,  et^  la  valeur  actuelle  du  rap- 

dif 
port  ~  Pendant  l'intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt  qui  suivra,  x  s'ac- 
croîtra d'une  quantité  dx,  qu'il  s'agit  d'évaluer.  Or  ce  dx  se  composera  de 
deux  parties  distinctes,  savoir  :  vdt  qui  provient  de  la  vitesse  v  précédem- 
ment acquise;  puiti  i^dt*  que  la  force  accélératrice  agissant  avec  son  éner- 
gie actuelle  aura  fait  décrire  en  mouvement  uniformément  accéléré  pendant 
le  temps  dt.  On  aura  donc  eu  somme 

dx=ipdt-hig^dt*. 

Or,  dans  les  modes  de  mouvements  physiques,  que  nous  considérons  ici, 
le  temps  (  étant  supposé  fini  ,u  ou  g'  sont  des  quantités  finies.  D'après  cela , 
dt  étant  infiniment  petit ,  le  produit  udt  est  un  infiniment  petit  du  pre- 
mier ordre,  et  le  produit  \f^dt^  est  un  infiniment  petit  du  second,  qui  doit 
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pelée  pesanteur,  qui  fait  tomber  les  corps  vei^  la  surface  de  la 
terre ,  suivant  la  verticale  locale  y  quand  iU  sont  abandonnés  li- 


étre  comparaiiTement  négligé.  On  aura  donc  simplement  alors 

âx 
dx  =  vdt ,     d^ott     v  =  -=-• 
'  dt 

d^x         ,  dv         d^x 

En  prenant  dt  constant ,  dv  sera  -j-  »  et  le  rapport  -^  ou  -^-j  représen- 
tera la  Taleur  actuelle  du  coefficient^  qui  caractérise  le  mode  de  mouvement 
considéré,  et  qui  est  immédiatement  comparable  au  g  de  la  pesanteur  ter- 
restre.  Dans  le  langage  des  analystes ,  on  appelle  habituellement  ce  rap- 

d*x 
port  -j-,-  )  la  force  accélératrice.  Mais  ce  n'^est  là  qu'une  abréviation  qu'il 

faut  toujours  interpréter  dans  son  véritable  sens. 

En  supposant  les  espaces  x  et  les  temps  t ,  évalués  respectivement  en  uni 

tés  de  leurs  espèces  propres  comme  on  doit  toujours  le  concevoir,  le  rap- 

ê?  X 
port  -yj  ou  ^  est  un  nombre  abstrait,  qui  exprime  le  nombre  d'unités  de 

distance  contenues  dans  ^,  et  il  se  trouve  ainsi  comparable  au  nombre  d'a- 
nités  pareilles  contenues  dans  g. 

Dans  l'énoncé  préliminaire  que  j'ai  emprunté  à  Poisson,  le  symbole/ 
désigne  le  ^  de  la  force  accélératrice  engendrée  par  l'attraction  de  l'unité 
de  masse  sur  l'unité  de  masse,  lorsque  ces  deux  unités  sont  mises  en  présence 
à  la  distance  i . 

Les  deux  particularités  sur  lesquelles  je  mo  suis  fondé  ^  pour  considérer 
la  force  accélératrice  comme  constante  pendant  chaque  dx  infiniment  petit, 
dans  le  mode  de  mouvement  auquel  nous  l'appliquions,  sont  également  celles 
sur  lesquelles  Newton  (De  moiu,  lemma  X)  établit  la  proposition  suivante, 
qui  conduit  à  la  même  conséquence  : 

«c  Si  un  corps  est  mû  par  une  force ^nie  quelconque,  soit  constante  et 
»  invariable,  soit  continûment  croissante  ou  décroissante,  les  espaces  décrits 
»  à  l'origine  du  mouvement  sont  proportionnels  aux  carrés  des  temps  (et  les 
»  vitesses  sont  proportionnelles  aux  temps),  m 

Pour  démontrer  cette  proposition  Nevrton  suppose  le  mouvement  recti- 
ligne  et  la  vitesse  initiale  nulle.  Il  construit  alors  le  lieu  curviligne  des 
temps  et  des  vitesses ,  représenté  par  l'équation 

v=/t; 
et  il  prepd  l'espace  décrit 


t=  I   vdt. 


Alors,  le  mobile  partant  du.  repos,  le  lieu  des  vitesses,  à  Torigine  du  mou- 
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bremeat  à  son  action;  et  j'appellerai  conventionnellement,  masses 
égales  ou  inégales^  des  multiples  égaux  ou  inégaux  de  ces 
mêmes  unités  [*).  Enfin,  pour  ne  rien  laisser  d'obscur,  dans  ces 


vement ,  GOîscide  avec  la  tangente  initiale,  ce  qui  donne  le  résultat 
énoncé. 

Cette  démonstration  (jéométrique  peut  se  traduire  en  analyse,  comme  il 
suit  : 

ft  étant  continue,  et  restant  toujours  6nie  pour  un  temps  fini^  si  ce 
temps  est  t  et  que  la  vitesse  initiale  v^  soit  supposée  nulle,  on  aura,  par  la 
formule  de  Maclaurin , 

t  /ih'\         t*    /</*m\  t*      /d*v\ 

Diaprés  le  second  des  deux  caractères  attribués  àjt,  t  étant  fini  ^  aucun 
des  coeflBcients  ne  pourra  devenir  infini;  et  aussi  en  vertu  de  la  continuité 
de/t,  aucun  ne  pourra  être  nul  si  tous  les  autres  ne  le  sont. 

Cette  expression  générale  de  v  étant  substituée  dans  c,  il  en  résulte 

Dans  les  premières  phases  du  mouvement  <  étant  très-^etit ,  ces  dévelop- 
pements se  réduisent  à  leur  premier  terme,  ce  qui  démontre  la  proposition. 

(*)  Oe  toutes  les  forces  accélératrices,  la  gravité,  ou  pesanteur  que 
noQS  voyons  s^exercer  à  la  surface  de  la  terre,  est  une  de  celles  dont  les 
caractères  nous  sont  les  plus  immédiatement  nécessaires  à  constater,  parce 
qull  n^existe ,  sur  celte  terre  où  bous  sommes ,  aucun  corps  qui  n'y  soit 
soumis.  Elle  les  précipite  tous  vers  son  centre,  suivant  la  verticale,  quand 
ils  sont  abandonnés  à  eux-mêmes  sans  vitesse  initiale;  et  Timpression 
quUls  en  reçoivent  se  réitère  continûment  dans  le  même  sens  pendant 
qu'ils  tombent;  car  leur  mouvement  de  chute,  au  lieu  d'être  uniforme, 
Ta  sans  cesse  en  s'accélérant.  Elle  agit  indistinctement  sur  tons  ces  corps 
avec  une  énergie  égale  quelle  que  soit  leur  subst/^nce,  car  si  oi)  les 
soustrait  à  la  résistance  de  Fair,  en  les  plaçant  dans  un  tube  vide,  tous 
parcourent  une  même  hauteur  de  chute,  dans  un  mênjjft.  temps.  Cette  égalité 
s^observe  aussi  dans  le  vide,  entre  tous  les  fragments  d'un  même  corps, 
quelles  que  soient  leurs  dimensions  relatives,  ce  qui  prouve  que  la  gravité 
impressionne  également  les  plus  petites,  parcelles  de  la  matière  qui. les  com- 
pose. Ces  résultats ,  que  l'on  peut  reconnaître  approximativement  par  des 
épreuves  directes,  sont  confirmés  avec  la  dernière  rigueur  par  rexàcK^iden- 
tilédes  mouvements  oscillatoires  que  la  gravité  imprime  aux  corps  de  tdilo 
nature  librement  suspendus,  identité  que  ^lewton  a  cfnstatée  par  -des  expé- 
rleoces  extrêmement  précises,  qu^il  a  exposées  dans  son  traité  des  Principes 

T.    V.  i5 
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prémisses,  je  renverrai  aux  définitions  des  forces  accélératrices, 
et  des  masses,  que  je  donne  ici  en  note.  La  fhrce  qUe  nous  avons 


4e  la  Philosophie  naturelle^  Ht.  III,  prop.  YI ,  théor.  VI.  Cette  même  force 
ne  cesse  pas  de  solliciter  les  corps,  quand  on  •''oppose  à  leur  descente  par 
rinlerposition  d'^un  support  horizontal  résistant.  Car  son  action- sar  eux, 
dans  cotio  circonstance,  continue  de  se  manifester  par  Teffort  quMIs  exer- 
cent contre  le  support  ;  effort  qui  nous  devient  sensible  quand  nous  em- 
ployons notre  force  musculaire  pour  lui  faire  obstacle,  et  que  nous  appelons 
leur  poids,  L^expérience  nous  apprend  que  ce  poids  est  le  même ,  pour  un 
même  corps  subdivisé,  ou  non  subdivisé.  C'est  ce  que  Ton  constate  à  chaque 
instant  dans  les  pesées  les  plus  délicates  de  la  chimie  et  de  la  physique, 
quand  on  les  ramène  à  ce  q nielles  seraient  dans  le  vide,  en  tenant  compte 
de  rinégal  volume  d^air  déplacé  p^ir  chaque  corps  et  par  ses  fragments  ;  le 
même  fait  s^observe  avec  autant  ou  plus  de  rigueur  encore,  dans  les  expé- 
riences sur  les  mouvements  oscillatoires,  telles  que  celles  de  Newton  que  j^ai 
tout  à  Theuro  citées.  Ceci  prouve  donc  que ,  pour  chaque  corps  de  dimen- 
sions restreinte»,  comme  ceux  sur  lesquels   nous  pouvons  effectuer  les 
épreuves  précédentes ,  le  poids  représente  la  résultante  de  toutes  les  forces 
verticales,  et  sensiblement  i>arallè]es,  que  la  gravité  terrestre  imprime  à 
chacun  des  éléments  matériels  dont  ce  corps  est  composé.  De  là  il  suit  que, 
pour  chaque  corps,  et  pour  chaque  classe  de  corps  où  la  matière  constituante 
de  ces  éléments  est  de  même  nature,  quel  que  soit  d^ailleurs  leur  mode 
d^agrégation ,  les  poids  de  ces  corps ,  sont  proportionnels  aux  quantités  de 
cette  même  matière   impressionnable,   quMls   contiennent.   Ces  quantités 
considérées  abstraciivemcnt,  au  sens  absolu,  constituent  ce  que  Ton  appelle 
généralement  les  masses  des  corps.  Mais  leur  évaluation  relative  par  les 
poids,  n^est  physiquement  assurée  que  dans  le  cas  dMdeotité  de  substance, 
sur  laquelle  la  démonstration  de  la  proportionnalité  repose;  et  retendre 
à  des  substances  de  nature  diverse,  comme  on  le  fait  habituellement,  ce  serait 
préjuger  que  toutes  sont  également  impressionnables  par  la  gravité,  ce  qoo 
rien  ne  nous  atteste.  Toutefois,  sans  tomber  dans  les  hypothèses ,  on  peut, 
con^éntionnellement  y  appliquer  aux  masses  de  tous  les  èorps,  de  nature  quel- 
conque ,  ce  même  mode  d^évaluation  relatif,  pourvu  que  Ton  ententfe  par 
quantités  de  matières  égales,  on  devrait  plutôt  dire,  mécaniquement  équivalentes^ 
celles  qui  étant  impressionnées  simultanément  par  la  gravité  terrestre,  ont  un 
môme  poids.  La  condition  de  simultanéité  est  ici  nécessaire,  parce  que  des 
«xpcricnces  ultérieures  nous  apprennent  que,  pour  tous  les  corps,  Ténergie 
de  la  {vriiviié  s^arfaiblit  sur  une  même  verticale  à  mesure  qu'ils  sont  placés 
plus  loin  du  centre  de  la  terre,  et  Ton  y  découvre  aussi  quelque  variatio') 
à  distance  égale  de  la  surface  terrestre  sur  des  verticales  différentes. 

La  définition  précédente  ne  décide  point,  et  n'éclaire  même  pas,  la  ques- 
lion  de  savoir  si  la  proportionnalité  des  poids  aux  quantités  de  uiatiére 
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désignée  par  le  symbole^,  doit  être  censée  soumise  au  même  mode 
de  mensaratîoD ,  soit  absolu  1  soit  relatif,  qui  est  spécifié  par  ces 
définitions  ;  et  quand  on  remploie  au  premier  sens,  dans  les  équa- 
tions différentielles,  comme  les  analystes  ont  aujourd'hui  coutume 
de  le.  faire,  elle  y  représente  unç  longueur  exprimée  en  parties  de 
i*unité  de  distancée  convenlionneliement  choisie.  Quant  à  l'unité  de 
temps ,  qui  est  aussi  un  clément  conventionnel  des  calculs  dynami- 
ques,  comme  l'idée  du  temps,  et  sa  mesure,  nous  sont  fournies  par 
des  phénomènes  de  mouvement,  on  pourrait  craindre,  qu'il  n'y  eût 
un  cercle  vicieux ,  a  définir  cette  unité  par  les  indications  des  hor- 
loges mécaniques,  réglées  sur  le  mouvement  diurne  du  ciel,  ainsi 
que  nous  le  faisons  usuellement.  Mais ,  si  l'on  se  reporte  à  ce  que 


est  physiquement  générale,  on  si  elle  est  particulière  aux  substances  de 
même  nature,  néanmoins  elle  suflit' pour  toutes  les  applications  de  mé- 
canique pratique.  Car,  toutes  les  masses  constatées  ainsi,  je  ne  dirai  pas 
àgaleSf  mais  équivalentes  sous  l'actiou  de  la  gravité  terrestre ,  se  trouvent  en- 
core être  telles  sous  Tinfluence  de  toutes  les  autres  forces  par  lesquelles  nous 
pouvons  les  impressionner.  L^expérience  nous  apprend  d^ailleurs  que,  dans 
ces  masses,  la  matière  propre  de  chaque  corps,  n^cxiste  pas  à  Tclat  de  par- 
faite continuité,  tous  pouvant  éire  progressivement  dilatés  par  la  chaleur  et 
condensés  par  le  refroidissement,  entre  des  limites  plus  ou  moins  étendues, 
sans  se  détruire.  SUl  existe,  dans  leurs  interstices,  des  milieux  matériels  im- 
pondérables à  nos  balances  les  plus  délicates,  ou  qui  même  échapperaient 
entièrement  à  Paction  de  la  gravité  ,  comme  sont  pent-êire  les  principes  de 
la  chaleur,  de  Télectricité,  du  magnétisme,  il  est  évident  que  la  définition 
précédente  de  la  masse  n'en  tient  aucun  compte. 

Ces  conventions  étant  admises,  prenons  pour  unité  de  masse,  une  quantité 
fixe  et  connue  d''one  certaine  substance,  invariable  dans  sa  composition;  par 
exemple  le  décimètre  cube  dViu  distillée,  amenée  à  la  température  du  maxi-^ 
mum  de  condensation  de  ce  liquide.  Puis  appelons  kilogiiamme  son  poids^ 
tel  qup  la  gravité  le  lui  imprime  à  l'Observatoire  de  Paris,  ^lors  la  masse 
de  tout  autre  corps  quelconque  s'*efprimera  proportionnellement  par  son 
poids  en  kilogrammes ,  déterminé  dans  les  mômes  conditions  de  localité,  ou 
ramené  théoriquement  à  ces  conditions.  Ainsi  les  masses  et  les  poids  s^c- 
nonceroot  généralement  par  des  nombres  rapportés  chacun  à  Tobité  do  son 
espèce,  comme  les  longueurs  le  seront  au  mètre;  e^  ces  nombres  entreront 
comme  abstraits,  dans  tous  les  calculs,  parce  quo  les  quantités  physiques 
quHls  représentent,  ne  s^y  emploient  jamais  quo  par  leurs  rapports  ejptre 
elles.  Ce  sont  là  des  notions  fondamentales  de  physique  mécanique  quUl  faut 
toujours  avoir  présentes. 

i5.  • 
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j'ai  dit  sur  ce  sujet  tome  II ,  page  2g8 ,  on  verra  que  cette  pratique 
ne  renferme  point  de  cercle  vicieux,  parce  que  la  mesure  du 
temps  ainsi  obtenue ,  est  fondée  uniquement  sur  le  caractère  de 
périodicité  des  mouvements  qu'on  y  emploie ,  et  non  pas  sur  les 
lois  q\ii  en  règlent  les  détails  inté^eurs ,  lois  qu'on  ne  peut  établir 
qu'en  admettant  une  mesure  du  temps  préalablement  convenue 
qui  en  soit  indépendante.  Ces  explications  m'ont  paru  nécessaires 
pour  fixer  nettement  des  notions  fondamentales ,  qui  se  représen- 
teront à  chaque  pas ,  dans  les  questions  que  nous  allons  traiter,  et 
dont  il  ne  faut  jamais  perdre  de  vue  le  sens  précis. 

96.  Les  conventions  précédentes  étant  posées,  soient  M  la  masse 
du  soleil  y  m  celle  de  Mars  ;  M  et  /n  représentant  les  nombres  res- 
pectifs d'unitéà  de  masse  qui  les  composent.  Si  nous  admettons 
que  les  dimensions  propres  de  ces  deux  astres  soient  insensibles 
comparativement  à  la  distance  i  où  nous  les  supposons  momenta- 
nément placés;  ou,  seulement,  si  nous  supposons  que  les  théorèmes 
de  Newton  sur  les  corps  sphériques  leur  soient  applicables;  la  masse 
M ,  à  cette  distance ,  exercera  sur  chaque  unité  de  niasse  de  Mars, 
une  force  motrice  dont  l'expression.,  proportionnelle  au  nombre 
d'unités  de  masse  de  M ,  sera  M/*;  et  pour  la  masse  totale  m,  la  force 
motrice  totale  ainsi  exercée  sera  Mit?/*;  laquelle  étant  supposée  va- 
rier, en  raison  inverse  du  carré  des  distances,  deviendra ?  à 

toute  autre  distance  r  pour  laquelle  les  dimensions  des  deux  corps, 
ou  leur  configuration  sphéhque ,  permettront  de  l'appliquer. 

Réciproquement,  la  force  totale  exercée  par  la  masse  w,  sur  cha- 
que élément  de  masse  de  M ,  à  la  distance  i  sera  mf\  et  cette 
Ibrce  étendue  par  sommation  à  toute  la  masse  de  M ,  sera  m  M/) 

devenant  — ^  à  la  distance  r.  L'action  totale  d'un  de  ces  corps 

sur  l'autre,  sera  donc  toujours  égale  à  la  réaction  qu'il  en  éprouve, 
comme  cela  doit  généralement  arriver. 

Les  deux  corps  etaiit  supposés  libres ,  et  mis  tous  deux  en  pré^ 
sence  à  la  distance  r,   si  on  les  abandonne  à  la  force  motrice 

commune ^)  qui  les  sollicite  individuellement,  elle  leur  im- 
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primera,  à  chaque  instant ,  des  vitesses  infiniment  petites  récipro- 
quement proportionnelles  à  leurs  masses  respectives.  En  consé- 

m  f 
quence  la  force  qui  fera  mouvoir  M  vers  m  sera  —y  ?  et  celle  qui 

M/ 

fera  mouvoir  m  vers  M ,  sera  --—  •  Ces  forces  conspirant  pour  les 

1       !♦        j     1»              .                      (M-h/w)/ 
rapprocher  1  un  de  1  autre ,  leur  somme  ^ exprnnei^a 

la  force  totale  qui  produit  leurs  mouvements  relatifs. 

97.  Supposons  maintenant ,  qu'en  vertu  d'une  telle  force ,  m 
décrive  autour  de  M  une  orbite  circulaire  dont  le  rayon  soit  a. 
D'après  la  symétrie  de  l'orbite  autour  du  centre  M,  le  mouvement' 
de  circulation  ne  peut  y  être  qu'uniforme.  Désignons  par  T  fe  du- 
rée d'une  révolution  entière  y  exprimée  dans  une  unité  quelcon- 
que, mais  convenue,  de  temps.  Alors,  pendant  un  intervalle 
de  temps  infiniment  petit  dt ,  exprimé  dans  la  même  espèce  d'u- 
nité,  le  rayon  vecteur  central  a ,  décrira  un  angle  u  du  même 
ordre  de  petitesse  ,  qui  sera  proportionnellement 

u  =  — —  dt , 
T        ' 

€t  l'arc  do  l'orbite  qui  le  sous -tend  aura  pour  sinus  verse 

2  a  sin'  J  "  > 
ou ,  à  cause  de  la  petitesse  de  u , 

2  tt'  û  dO 


Ce  sinus  verse  représente  l'espace  s  réellement  décrit  suivant  la 
direction  de  la  force  centrale,  pendant  le  temps  dt. 

D'après  les  caractères  propres  aux  forces  accélératrices  produites 
par  des  actions  physiques ,  caractères  que  j'ai  rappelés  ci- dessus 
dans  l'avant-dernière  note,  l'espace  s  supposé  infiniment  petit,  doit 
être  censé  parcouru  en  mouvement  uniformément  accéléré  ;  et  la 
vitesse  infiniment  petite  acquise  par  l'unité  de  masse,  après  qu'il  a 

été  ainsi  parcouru,  est  — •  Laquelle,  si  elle  continuait  de  s'exercer 
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sans  altération ,  pendant  le  temps  i ,  ferait  décrire  proportionnel- 

leraent  à  cette  même  unité  de  masse,  l'espace -^«  Prenant  donc 

en  général  les  vitesses  ainsi  acquises  pour  la  mesure  comparative 
des  forces  accélératrices,  suivant  Tusage  actuel  des  anal]fstes,  ce 
qui  supposera  la  forcey  évaluée  conformément  à  la  même  conven- 
tion, l'expression  de  la  force  centrale  ^,  conclue  du  mouvement 
dé  circulation  actuel ,  sera 

alors  en  régalant  à  son  expression  en  fonction  des  masses p-^  > 

on  eti  tirera 

(l)  T»=  i!îl_.a': 

'^  (M -h  m)/ 

ce  qui  établit  une  condition  de  dépendance ,  entre  la  durée  de 
la  révolution  de  m  autour  de  M,  et  le  rayon  a  du  cercle  décrit 
sous  rinfluence  d'une  gravitation  mutiielle^,  proportionnelle  aux 
masses  et  réciproque  au  carré  de  la  distance. 

98.  Quand  l'orbite  doit  être  une  ellipse  décrite  autour  de  M 
comme  foyer ,  si  Ton  nomme  a  le  demi  grand  axe  de  cette  el- 
lipse, e  le  rapport  de  l'excentricité  au  demi  grand  axe,  etcle 
double  de  l'aire  constante  décrite  par  le  rayon  vecteur  r,  dans 
l'unité  de  temps,  on  démontre  assez  simplement  que  la  force  f, 
qui  sollicite  à  chaque  instant  le  mobile  vers  le  foyer  M,  comme 
ferait  une  force  accélératrice  constante ,  a  pour  expression  géné- 
*rale{*) 

Soit  T  la  durée  d'une  révolution  de  ut.  Pendant  ce  temps,  le  rayon 
vecteur  r  décrit  la  surface  entière  de  l'ellipse  ir  «'  ^i  —  e^.  Ceci 


(*)  Cette  expression  se  trouve  ainsi  établie  dans  Tarticle  du  Jeurnal  its 
gavants  que  j'ai  déjà  cité;  année  iSSa,  pag.  523  et  suW. 


donne  donc 

2  TT  a  v^  1  —  c' 


£n  substituant  cette  valeur  de  la  constante  c  dans  f ,  Tcxcentri- 
cité  e  disparaît,  et  il  reste 

Veut-on  maintenant  que  la  force  centrale  <p ,  qui  fait  décrire  Tel- 
lipse  autour  du  foyer  M ,  provienne  d'une  gravitation  mutuelle, 
exercée  entre  M  et  m  ,  avec  une  énergie  proportionnelle  aux 
masses  et  réciproque  au  carré  de  la  distance  ?  Alors  il  faudra  lui 
attribuer  son  expression  spéciale  à  ce  cas ,  laquelle  est 

égalant  donc  ses  valeurs  sous  ces  deux  formes ,  on  aura ,  pour 
condition  du  fait  demandé , 

conséquemment 

■ 

C'est  la  même  que  nous  avions  trouvée  d'abord  pour  leS' orbites 
circulaires,  si  ce  n'est  que  le  demi  grand  axe  de  l'ellipse  y  rem- 
place le  rayon  du  cercle  décrit. 

99.  Cette  relation  fbndamenlale  intervient  continuellement 
dans  les  recherches  relatives  à  la  mécanique  céleste.  Mais  pour  la 
commodité  du  calcul ,  on  l'y  emploie  d'ordinaire  sous  une  forme 
un  peu  différente.  Si  le  mouvement  de  circulation  de  la  planète 
était  supposé  uniforme ,  l'angle  que  son  rayon  vecteur  décrirait 
autour  du  cercle  du  soleil  dans  Tunité  de  temps  serait 

"  =  ¥' 
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Ce  coefficient  n  s'appelle  le  mouvement  moyen  de  la  planète ,  le- 
quel se  conclut  ainsi  immédiatement  de  sa  révolution  sidérale 
observée.  En  introduisant  son  expression  dans  Téquation  (  i  )  elle 
devient 


1  =  r.-r r-,rt» 


et  en  faisant ,  par  abréviation , 

on  en  ûTte 

—1    — 
n  z=z  a    *  y^. 

C'est  la  forme  sous  laquelle  elle  est  le  plus  fréquemment  employée. 
Du  reste  l'expression  abstraite  de  n,—-i  se  traduit  dans  les  appli- 
cations par  des  valeurs  numériques  diverses,  selon  les  espèces 
d'unités  que  Ton  adopte ,  pour  représenter  les  temps  et  les  angles. 
C'est  ce  que  j'ai  déjà  expliqué  au  tome  IV,  page  486  ,  en  traitant 
du  mouvement  du  soleil.  Par  exemple ,  si  le  temps  T  a  été  ob- 
servé en  jours  moyens  solaires,  et  que  l'on  veuille  calculer  n  pour 
une  année  julienne  de  365J,25  ,  en  mesurant  les  angles  par  des 
secondes  de  degrés  sexagésimaux ,  ï  devra  être  remplacé  dans  la 

T 
formule  par  •^^. — ^,  a  tt  par  36o .  36oo  ;  et  il  en  résultera 

2376000''.  365, 25 

n  =  — '- — 

T 

iOO.  Supposons  maintenant  que  l'ellipse  décrite  par /?/,  autour 
de  M. comme  foyer,  doive  s'allonger  en  une  parabole,  dont  la 
distance  périhélie  a  (i  —  e)  soit  finie  et  égale  à  D.  Pour  adapter 
l'expression  générale  de  ^  à  cette  condition,  il  faudra  y  conserver 
en  évidejice  la  constante  c,  sans  l'évaluer  en  fonction  de  la  révolu- 
tion sidérale  ;  puis  y  remplacer  le  produit  a(i  —  e')  par  D  (i  4-  ^)> 
et  y  faire  ensuite  e  =  i ,  ce  qui  donnera 

(3)  »  =  À-^- 
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Alors,  si  l'on  veut  que  la  parabole  résulte  d'une  gravitation 
mutuelle  exercée  entre  M  et'/it ,  proportionnellement  aux  masses 
et  réciproquement  au  carré  de  la  distance ,  il  faudra  attribuer  à  ^ 

la  valeur  (M  -f-  m  )y  •  -^  9  qui  est  spéciale  pour  ce  cas  ;  et  la  con- 
dition du  fait  demandé  sera 


c' 


(4)  (*'-^'")'^^2D 

Cette  formule  nous  servira  pour  reconnaître  si  la  même  frfrce  de 
gravitation /qui  fait  décrire  aux  planètes  des  orbites  elliptiques, 
régit  aussi  les  mouvements  des  comètes  qui  décrivent  des  para- 
boles autour  du  soleil  comme  foyer.  Mais  nous  commencerons 
par  étudier  cette  question  d'identité  dans  son  application  aux  pla- 
nètes elles-mêmes. 

101.  Toutes  ces  relations  mécaniques  entre  les  éléments  des  or- 
bites planétaires,  et  l'énergie  de  la  force  de  gravitation  (  M  -f-  /w  )/"..- 

qui  les  fait  décrire ,  ont  été  obtenues  en  considérant  les  deux 
corps  /7i ,  M,  comme  soumis  à  la  seule  influence  de  leur  gravita- 
tion mutuelle,  sans  qu'aucune  force  accélératrice  étrangère  à 
celle-là  intervint  dans  leurs  mouvements.  En  continuant  cette  sup- 
position, appliquons  nos  formules  à  une  planète  différente  de 
m,  et  dont  la  masse  soit  par  exemple  m',  La  force  qui  la  fait  gra- 
viter vers  le  soleil  M,  et  le  soleil  vers  elle,  devni  encore  être 
estimée  proportionnelle  aux  masses  et  réciproque  au  carré  de  la 
distance ,  puisque  ceci  est  une  conséquence  mathématique  des  lois 
phénoménales  auxquelles  son  mouvement  de  circulation  se  trouve 
assujetti.  Si,  de  plus,  celte  force  est  physiquement  identique  à  y, 
en  sorte  qu'elle  s'applique  à  m'y  comme  à  m ,  sans  distinction  des 
natures  semblables  ou  différentes  de  matière,  qui  composent  ces 
corps,  son  action ,  dans  le  mouvement  relatif  de  m',  à  la  distAce  i, 
sera  (M  -t-  /n')/,  de  sorte  qu'en  distinguant  les  éléments  de  l'or- 
bite de  m'  par  un  accent,  on  aura  pour  celle-ci 


4^ 


^'  ^, 


^       •  (M  H-///)/ 
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alors 9  en  combinant  cette  équation  avec  son  analogue  (i)  relative 
à  m  9  y  disparaîtra ,  et  il  restera 

mais  ce  résultat  n'aurait  plus  lieu  ,  si  la  gravitation  qui  s'exerce 
entre  M  et  m,  était  physiquement  différente ,  à  niasse  égale,  de 
celle  qui  s'exerce  entre  M  et  m'.  Car  alors,  en  la  désignant  par/^, 

/ 
le  rapport  ^)  resterait  comme  facteur^  dans  le  second  membre  de 

réquation  (K). 

Admettons  d'abord  la  supposition  d'identité,  et  discutons-en  les 
conséquences ,  comparativement  aux  phénomènes.  Tontes  les  pla- 
nètes qui  circulent  autour  du  soleil  se  montrent  assujetties  à  cette 
loi  générale,  que  les  carrés  des  temps  de  leurs  révolutions  sidé- 
rales sont,  non  pas  exactement,  mais  très-approximativement  pro- 
portionnels aux  cubes  de  leurs  moyennes  distances  au  centre  de  cet 
astre.  Si  cette  proportionnalité  était  rigoureuse,  il  s'ensuivrait 

que,  dans  l'équation  (K),  le  facteur  V: ;»  se  trouverait tou- 

*  *  ^     ^  M  -H  /w 

jours  égal  à  i ,  quelles  que  fussent  les  deux  planètes  auxquelles  on  en 
fit  l'application  ;  or  ceci  n  j  pourrait  arriyer  que  de  deux  manières  : 
1**  parce  que  les  masses  /ti  ,  m\  de  toutes  les  planètes  seraient 
égales  entre  elles  ^  égalité  physiquement  trop  invraisemblable  pour 
qu'il  faille  s'y  arrêter  ;  2®  parce  qu'elles  seraient  toutes  si  cxcessi- 
yement  petites  comparativement  a  la  masse  M  du  soleil ,  que  la 

variabilité  du  rapport       .       ^ ,  n'apporterait   dans    l'équation 

(K)  que  des  différences  numériques,  physiquement  inapprécia- 
bles aux  observations.  Mais,  puisque  cette  variabilité,  au  lieu 
d'être  absolument  nulle  ou  inappréciable ,  est  au  contraire  sensi- 
ble qjiand  on  passe  d'une  planète  à  une  autre ,  la  conclusion  na- 
turelle à  tirer  de  ce  fait ,  c'est  que  les  masses  m  y  m',  • . . ,  comparées 
à  M ,  sont  toutes  très-petites  du  même  ordre  que  les  inexactitudes 
qu'on  observe  dans  l'application  de  l'équation  (K),  lorsqu'on  y 

suppose  généralemeot  le  facteur  -r -,  égal  à  i .  Alors  les  va- 
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leurs  des  rapports -r?  rr-z^.  *.  se  déduiront  de  ces  inexactitudes 

inémes,  en  les  déterminant  de  manière  que  ^équation  (K)  soit 
toujours  exactement  satisfaite ,  quand  on  y  introduit  les  valeurs 
de  T,  T',  ri,  a\  qui  sont  données  par  les  observations. 

102.  Admettons  pour  un  moment  que  dans  Téqualion  (K),  les 
quantités  non  accentuées  appartiennent  à  la  terre ,  et  les  accen* 
tuées  à  une  autre  planète  quelconque  du  système  solaire.  Alors 
en  faisant  a  égal  à  i,  ce  qui  supposera  les  a  exprimas  en  parties 
du  demi  grand  axe.de  Torbe  terrestre ,  on  en  déduira 


(K) 


=:W 


—  -— .,— — •-^p.^i»  t 

M  ■+  ^ 


m     /»' 


Si  les  rapports   -  »  rr-  >  des  masses  de  la  terre  et  de  la  planète 
'^^  M    M 

à  celle  du  soleil  nous  étaient  connus ,  et  que  Ton  eût  déterminé 
par  observation  ^  et  a%  le  second  membre  réduit  en  nombres 
devrait  toujours  reproduire  pour  T  la  durée  de  la  révolution  sidé- 
rale de  la  terre.  C'est  l'épreuve  à  laquelle  nous  avons  voulu  sou- 
mettre la  troisième  loi  de  Kepler  dans  le  §  87,  en  Tadmettant 
telle  qu'il  Pavait  énoncée.  Mais  la  valeur  de  T  ne  s'est  trouvée 
alors  qu'imparfaitement  reproduite  par  les  différentes  planètes, 
avec  des  différences  variables,  en  moins  pour  les  unes,  et  en 
excès  pour  les  autres.  On  voit  maintenant  qu'il  en  devait  être  ainsi, 
puisque  cette  loi  n'a  effectivement  lieu  qu'en  tenant  compte  du 
facteur  dépendant  des  masses  dont  nous  faisions  alors  abstrac* 
tion.  On  peut  même  prévoir  que  si  les  éléments  observés  T,  T',  a' 
étaient  exempts  d'erreur,  la  valeur  Je  T  conclue  d'un  tel  calcul, 
devrait  être  donnée  trop  forte  par  les  planètes  dont  la  masse 
ot'  serait  moindre  que  celle  de  la  terre  m ,  et  trop  faible  par  celles 
dont  la  masse  iw'  surpasse  w.  Mais  celte  supposition  d'une  rigueur 
absolue  n'est  pas  admissible.  Les  demi  grands  axes  a\  sont  des 
abstractions  géométriques,  qui  ne  s'observent  pas  directement. 
Avant  l'adoption  des  théories  newtoniennes ,  on  les  déterminait 
par  la  condition  de  satisfaire  le  mieux  possible  aux  positions  ob- 
servées de  chaque  planète  dans  l'ellipse  mobile  qu'on  lui  attri- 
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buait,  en  faisant  abstraction  des  inégalités  qui  affectent  occasion- 
nellement sa  marche  elliptique ,  lesquelles  étaient  alors  ignorées. 
Aujourd'hui  on  renverse  le  problème.  On  évalue  directement  les 
rapports  des  masses  m ,  m\  à  celle  du  soleil  M,  par  des  procédés 
que  je  ferai  tout  à  l'heure  connaître;  puis,  les  associant  aux  ré- 
volutions sidérales  T,  T'  conclues  des  observations  avec  toute 
la  précision  imaginable ,  on  détermine  les  valeurs  des  demi  grands 
axes  a*  de"  manière  qu'ils  satisfassent  numériquement  à  l'équa- 
tion (K).  Ces  demi  grands  axes  s'emploient  alors  dans  le  calcul 
des  mouvements  comme  autant  de  constantes  auxquelles  ou  appli- 
que toutes  les  inégalités  occasionnelles  dont  elles  peuvent  être 
affectées,  et  que  la  théorie  de  l'attraction  fait  découvrir.  Je  ne  fais 
({n'indiquer  ici  ces  déterminations  sur  lesquelles  j'aurai  bientôt 
occasion  de  revenir. 

105.  Appliquons  maintenant  le  même  mode  de  discussion  aux 
iiiouvements  que  les  divers  systèmes  de  satellites  exécutent  au- 
tour de  leurs  planètes  principales ,  et  considérons  d'abord  ceux 
de  Jupiter.'Ils  sont  au  nombre  de  quatre,  que  l'on  désigne  par 
des  numéros  d'ordre  correspondants  à  leurs  distances  relatives  au 
centi-e  de  cette  planète ,  le  premier  en  étant  le  plus  proche.  Je 
quatrième  le  plus  éloigné.  Au  temps  de  Newton,  on  avait  seule- 
ment reconnu  que.  leurs  orbites  sont  sensiblement  circulaires,  con- 
centriques à  la  piafnète ,  et  que  les  carrés  des  temps  de  leurs  ré- 
volutions tels  qu'on  avait  pu  les  évaluer,  se  trouvaient  très- 
approximativement  proportionnels  aux  cubes  de  leurs  distances  à 
son  centre.  Le^  observations  postérieures,  en  confirmant  l'en- 
semble de  ces  premières  données ,  ont  fourni  des  appréciations 
plus  précises*de  leurs  détails.  On  a  constaté  que  les  orbes  du  troi- 
sième et  du  quatrième  satellite  sont  indubitablement  des  ellipses, 
dont  le  centre  de  la  planète  occi^pe  un  foyer.  Ainsi ,  pour  ces 
deux-là  du  moins,  la  force  qui  régit  leur  mouvement  de  circulation 
est,  dans  tous  les  points  de  leur  cours^  réciproque  au  carré  de  leurs 
distancés  à  ce  centre.  L'ellipticité  de  ces  orbites ,  très-  sensible  pour 
le  quatrième  satellite,  l'est  beaucoup  moins  pour  le  troisième;  on 
peut  donc  présumer  qu'elle  est  moindre  encore  pour  les  deux  plus 
intv rieurs,  ce  qui  fait  comprendre  que  l'on  n'ait  pas  réussi  jus- 


^ 
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qu'à  présent  à  l'apprécier.  Quoi  qu'il  en  puisse  être,  si  une  même 

force  de  gravitation  réciproque  au  carré  des  distances  au  centre 

«le  la  planète ,  régit  les  mouvements  da  ces  quatre  corps ,  Téqua- 

tion  (K)  devra  leur  être  applicable,  en  y  désignant  par  M  la  masse 

de  la  planète ,  et  par  m ,  m' les  masses  de  deux  quelconques  des 

quatre  satellites.  Or  elle  se  vérifie  en  effet  pour  les  quatre,  et  même 

avec  une  approximation  incomparablement  plus  grande  que  dans 

*  M  -4-  m 

l'application  aux  planètes,  car  les  valeurs  du  factélir- ,^  ne 

'^  '  M  +  w' 

s'y  montrent  pas  différentes  de  Tunité ,  dans  des  quantités  dont 
les  observations  permettent  de  répondre.  La  conséquence  natu- 
relle à  tirer  de  ce  résultat,  c'est  que  les  quatre  satellites  sont  solli- 
cités vers  la  planète  par  une  même  force  de  gravitation  qui  décroît 
proportionnellement  au  carré  de  la  distance;  et  qu'en  outre  leurs 
masses,  comparées  à  celle  de  Jupiter,  sont  beaucoup  plus  petites  que 
les  masses  de  la  plupart  des  planètes  comparées  à  celle  du  soleil.  Des 
recherches  très-profondes,  suivies  dans  une  autre  voie,  Ijue  j'indi- 
querai tout  à  l'heure ,  confirment  ce  fait.  La  masse  de  i^upiter,  ki  «^ 
plus  considéi^le  de  toutes  celles  des  planètes,  est  environ  -p—^ 
de  celle  du  soleil.  D'après  les  calculs  de  Laplace,  la  masse  du^foi- 
sième  satellite  de  Jupiter,  la  plus  forte  des 'quatre,  n'est  que  -^^Wô 
de,  celle  de  Jupiter. 

On  connaît  maintenant  à  Saturne  huit  satellâés,-dont  le  sep- 
tième  a  été  récemment  découvert.  On  a  constaté  que  cinq  d'entre 
eux  décrivent  des  orbites  sensiblement  elliptiques  dont  le  centre 
de  la  planète  occupe  un  foyer.  Les. sept  anciennement  observés, 
desquels  on  a  pu  mesurer  les  temps  de  révolution  et  les  distances 
au  centre  de  la  planète ,  satisfont  très-approximativement  à  l'é- 
q&ation  (K).  Ces  résultats  montrent  donc  encore  qiie  Jes  satel- 
lites sont  retenus  autour  de  Saturne  par  une  même  force  de  gravi  • 
tation  qui  décroît  proportionnellement  au  carré  de  la  distaifbe ,  et 
que  leurs  masses  sont  excessivement  petites  comparativement  à 
celle  de  la  planète. 

Ces  deux  systèmes  de  satellites  sont  les  seuls  dont  les  mouve- 
ments soient  assez  bien  connus ,  pour  que  l'on  puisse  vérifier  que 
les  lois  de  Kepler  s'y  appliquent.   . 


n 
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104.  Tous  les  phénomènes  que  nous  venoni  de  considérer,  s*in- 
terprètent  ainsi  avec  la  plus  grande  simplicité,  en  admettant 
qu'une  même  force/*,  s*exerce  entre  le  soleil  et  toutes  les  planètes, 
comme  entre  chaque  planète  et  ses  satellites.  Prenons  maintenant 
la  supposition  contraire,  c'est-à-dire  admettons  que  l'intensité  de  la 
force  varie  en  passant  d'une  planète  à  une  autre,  et  d'un  satellite  à 
un  autre  satellite ,  appartenant  à  la  même  planète.  Il  faudra  tou- 
jours conserver  à  cette  force  son  caractère  phénoménal  d'être,  dans 
chaque  cas,  proportionnelle  aux  masses  et  réciprpque  au  carré  de 
la  distance,  puisqu'il  est  nécessité  par  la  forme  elliptique  des  or- 
bites^ combinée  avec  les  lois  du  mouvement  de  circulation.  Alors 

a" 
l'équation  (K)  subsistera  encore.  Mais  le  facteur  qui  y  multiplie-^ 


7 


deviendrait  (  ^- ;  \-r.o\\  |  r   I  ^.  La  petitesse  des  ran- 


ports  —  ?  —y  ne  suffirait  donc  plus  pour  expliquer  la  variabilité, 

faible  il  est  vrai  ^  mais  cependant  appréciable  de  ce  (acteur,  dans 
l'application  à  des  planètes  différentes»  et  pour  en  représenternu- 
mériquement  les  effets.  Nous  aurons,  en  outre,  l'occasion  de 
montrer  qu'il  en  résulterait  dans  Tensemble  des  phénomènes  pla- 
nétaires, des  conséquences  fort  complexes,  qui  ne  sont  nulle- 
ment accusées  par  les  observations  ;  tandis  que  celles  qu'entraîne 
rideloitité  de/* pour  tous  les  corps  planétaires ,  s'y  accordent  au 
contraire  jusque  dans  les  plus  minutieux  détails.  Admettons  donc 
provisoirement  cette  identité,  au  moins  comme  la  supposition  la 
plus  simple ,  et  achevons  d*en  développer  les  résultats. 

105.  Lorsque  plusieurs  morceaux  deTfer  doux  sont  mis  en  pré- 
sence d'un  même  aimant,  chkcun  d'eux  en  est  individuellement 
impressionné  et  attiré.  Mais,  de  plus ,  sous  cette  influence  com- 
mune qif  ils  éprouvent,  ils  deviennent  eux-mêmes  des  aimants  vé- 
ritables qui  exercent  les  uns  sur  les  autres  des  actions  du  même 
geifre,  s'àttirant  entre  eux  par  leurs  pôles  de  nom  contraire,  et  se 
repoussant  par  les  pôles  de  même  nom.  Pak'eillement  lorsqu'un 
corps  chargé  d'une  des  deux  électricités  en  excès,  influence  à 
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distance  des  barres  ou  des  sphères  de  matière  conductrice  suspen- 
dues à  des  fils  isolants ,  et  les  attire  vers  lui ,  elles  deviennent  sous 
cette  influence  capables  de  s'attirer  ou  de  se  repousser  entre  elles 
par  les  plages  de  leurs  surfaces  y  sur  lesquelles  des  quantités  d'é- 
lectricité, de  nature  différente  ou  semblable,  sont  devenues  libres. 
Si  donc  la  gravitation  proportionnelle,  aux  masses,  et  réciproque 
au  carré  de  la  distance ,  que  nous  voyons  s^exercer  suivant  cette 
même  loi ,  entre  le  soleil  et  les  planètes,  comme  entre  les  planètes 
et  leurs  satellites  >  est  l'effet  d'une  force  physique  unique ,  univer- 
sellement inhérente  à  toutes  les  particules  matérielles  des  corps  qui 
composent  notre  monde  solaire,  Fanalogie  la  plus  évidente  doit 
nous  faire  prévoir  que  ces  particules  devront  aussi  graviter  les 
unes  vers  les  autres  suivant  la  mcme  loi ,  soit  qu'elles  appar- 
tiennent à  une  même  masse  planétaire  ou  à  des  masses  différentes. 
Or,  les  expériences  que  nous  pouvons  faire  sur  la  terre  où  nous 
sommes,  confirment  pleinement  cette  induction.  Les  instruments 
astionomiques  qui  servent  à  observer  les  distances  zéiri (haies  des 
étoiles ,  donnent  les  mesures^  de  ces  distances  autour  du  zénith 
local,  déterminé  par  les  indications  du  fil  à  plomb,  ou  du  ni- 
veau. Si  l'on  effectue  de  paneilles  observations  successivement 
sur  les  mêmes  étoiles,  dans  deux  stations,  l'une  située  au  nord 
d'une  haute  montagne ,  le  Chimboraço  par  exemple ,  le  plus  près 
possible  de  sa  base,  l'autre  écartée  quelque  peu  du  méridien  de 
cette  masse,  vers  Test  ou   vers  l'ouest,   sur  le  prolongement 
du  même  parallèle,  on  trouve  les  distances  zénithales  de'^ces 
étoiles  plus  grandes  dans  l'a  première  station  que  dans  la  seconde , 
si  elles  sont  situées  au  sud  des  deux  zéniths ,  moindres  H  elles 
sont  situées  au  nord.  Les  unes  comme  les  autres  s'accordent  donc 
à  montrer  que  la  petite  masse  qui  tend  le  fil  à  plomb  a  été  attirée 
parla  montagne  hors  de  la  verticale  sur  laquelle  le  reste  de. la  masse 
terrestre  tend  à  la  diriger.   La  différence  devient  double  si  la 
première  station  est  située  au  nord  de  la  montagne,  la  «econde 
au  sud ,  à  Une  même  distance  de  son  centre  de  gravité  *(  *  ).  Voici 


{*)  Celte  expérience  sur  rattraction des  montagnes,  a  été  cxéctilée  pour 
la  première  fois  par  Boujjiier  au  Chimboraço.  même.  Elle  est  rapportée  dau» 
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une  autre  épreuve  encore  plus  directe.  Des  sphères  A,  de  ma- 
tières quelconques ,  ayant  de  20  à  3o  millimètres  de  rayon,  sont 
fixées  par  paires  en  équilibre^  aux  deux  extrémités  des  bras  d'une 
balance  de  torsion  très- sensible,  qui  est  renfermée  tout  entière 
avec  elles  dans  une  cage  à  r.abri  des  courants  d'air  extérieurs. 
Hors  de  cetle  cage ,  deux  autres  sphères  B ,  de  matières  sem- 
blables ou  difïérentes,  pesant  de  180  à  200  kilogrammes,  et 
ayant  leurs  centres  dans  le  même  plan  horizontal ,  sont  portées 
sur  les  deux  bras  d'un  support  circulairement  mobile  autour. de 
la  même  verticale,  lequel  permet  de  les  amener  en  présence  des 
premières  à  des  distances  connues.  Le  rapprochement  étant  ainsi 
opiéré,  on  voit  les  sphères  A  se  porter  simultanément  vers  les 
masses  6,  en  tordant  le  fil  de  suspension,  après  quoi  elles  se 
mettent  à  osciller  comme  des  pendules,  autour  de  la  position 
moyenne ,  où  la  force  qui  les  sollicite  est  équilibrée  par  la  tor- 
sion im|)rimée  au  fil  (**),  Newton  tfa  pas  connu  ces  expériences,  il 
en  a  seulement  soupçonné  la  possibilité.  Mais,  après  avoir  constaté 
qiie  la  pesanteur  terrestre  affaiblie  en  raison  du  carré  de  la  distance 
suffit  pour  retenir  la  lune  dans  son  orbite  ;  après  avoir  constaté 
par  la  3®  loi  de  Kepler ,  qu'une  même  force  de  gravitation,  sou- 
mise à  cette  loi' de  décroissement,  s'étend  du  soleil  à  toutes  les 


#on  ouTrage  sur  la  Figure  de  la  terre ,  pag.  364-  Il  en  fit  l'objet  d'un  Mé- 
niofrjkspécial  qu'il  lut  à  PAcadcmie  des  Sciences  dans  l'année  1739.  Maske- 
line  répéta  la  même  épreuve  en  177'i  sur  la  montagne  appelée  SchebalHen  y 
un  Ecosse.  La  déviation  du  fil  à  plomb  s'y  trouva  encore  plus  manifeste  et 
plus  assiirée. 

C^)  Cette  curieuse  expérience  sur  les  attractions  des  corps  terrestres  entre 
eux,  a  été  faite  pour  la  première  fois  par  Cavendisb,  qui  en  publia  les  ré- 
sultats dans  les  Transactions  philosophiques  de  fannée  1798.  L'énergie  des 
attraction»  mutuelles  exercées  par  les  masses  mises  en  présence,  étant  com- 
parée à  rénergie  de  la  pesanteur  exercée  par  la  madse  totale  do  la  terre,  liû 
donna  la  densité  moyenne  de  celle-ci  égale  à  5,4^,  celle  de  l'eau  étant  i. 
La  même  exf)érience  a  été  répétée  depuis  par  Beisk  à  Frçiberg  en  i838,  et 
à  Londres  pihr  Baily,  Mémoires  de  la  Société  astronomit/ue ,  tome  XIV.  Les 
appareils  dontces  expérimentateurs  ont  fait  usage,  sont  fondés,  comme  celai 
de  Cavendish,  sur  l'emploi  de  la  balance  de  torsion  que  Coulomb  avait  anté- 
rieurement inventée. 


PHYSIQUE.  2^1 

planètes >  de  celles-ci  à  leurs  satellites,  la  seule  analogie  de  tous 
ces  faits  entre  eux,  fit  voir  à  ce  grand  esprit  qu'ils  devaient  résul- 
ter d^un  même  principe  mécanique ,  consistant  en  ce  que  toutes 
les  particules  de  matières  répandues  dans  notre  monde  plané- 
taire ,  gravitent  directement  et  réciproquement  les  unes  vers  les 
autres  en  vertu  d'une  même  force  générale,  dont  l'énergie  est 
proportionnelle  à  leurs  masses  propres  et  réciproque  au  carré  de 
leurs  distances  mutuelles.  Il  nomma  cette  force  gravitation  uni^ 
verseile^  et  aussi  attraction  ^  pour  la  désigner  par  ses  effets  appa- 
rents etsensibles,  mais  nullement  pour  spécifier  sa  nature  physique, 
ou  sa  raison  d^étre,  que  lui-même  a  déclaré  ignorer. 

106.  Cette  universalité  de  forces  attractives ,  agissant  à  la  fois  di  - 
rcctement  sur  chaque  corps  planétaire  avec  des  énergies  indivi- 
duellement variées  par  la  diversité  des  masses  et  des  distances,  fait 
tout  de  suite  comprendre  pourquoi  les  lois  siniples  assignées  par 
Kepler  aux  mouvements  de  ces  corps,  ne  se  voient  jamais  qu'im- 
parfaitement réalisées.  C'est  qu'elles  ne  sont  vraies  que  par  abs- 
traction, dans  le  cas  idéal  oà  chaque  planète  existerait  seule  dans 
l'espace  avec  le  soleil ,  chaque  satellite  seul  avec  sa  planète  princi- 
pale. En  effet,  dans  un  tel  cas,  l'existence  et  le  mode  de  variation 
de  la  force  centrale  étant  admis,  toutes  ces  lois  en  sont  des  consé- 
quences mathématiques.  Mais  venons  aux  réalités.  Alors  chaque 
planète  que  nous  voudrons  considérer  ne  sera  plus  attirée  par  le  so- 
leil seul.  Elle  le  sera  en  même  temps  par  toutes  les  autres  planètes 
avec  des  énergies  proportionnelles  à  leurs  masses  et  réciproques  au 
carré  de  leurs  àisidince^  actuelles  à  son  centre.  Ses  mouvements  ne 
seront  donc  plus  déterminés  par  une  force  unique,  dirigée  con^ 
staroment  au  centre  du  soleil;  ils  le  seront  par  la  résultante  com- 
plexe de  toutes  ces  actions.   Ainsi  la  planète  ne  se  mouvra  pas 
dans  un  plan  fixe  passant  par  le  centre  du  soleil ,  puisque  la  force 
résultante  qui  la  conduit,  provenant  en  partie  d'actions  exercées  par 
des  corps  mobiles ,  changera  sans  cesse  de  direction  dans  l'espace, 
et  la  tirera  sans  cesse  hors  du  plan ,  où  la  seule  action  du  soleil  la 
maintiendrait.  En  outre,  cette  résultante  n'étant  plus  dirigée  vers 
un  centre  fixe,  le  rayon  vecteur  de  la  planète  qui  est  soumise  à  son 
action ,  ne  tracera  plus  autour  du  soleil  des  aii'es  exactement  pro- 
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portionnelles  au  temps.  Elle-même  ne  décrira  pas  non  plus  exac- 
tement une  ellipse  fixe,  dont  le  soleil  soit  un  foyer,  puisque  la 
résultante  Variable  qui  la  sollicite  à  chaque  instant  ne  sera  pas 
constamment  réciproque  au  carré  de  sa  distance  au  centre  de  cet 

astre.  Toutefois,  le  peu  de  variation  du  facteur-- -^  dans 

'  M  Ht./»' 

l'équation  (K) ,  nous  ayant  appris  que  les  masses  des  planètes  sont 
toutes  très-petites ,  comparativement  à  celle  du  soleil,  les  lois  de 
Kepler,  qui  se  réaliseraient  rigoureusement  si  cet  astre  agissait 
seul,  continueront  de  prédominer  dans  les  effets  produits.  De 
sorte  qu'après  avoir  séparé,  comme  première  approximation ,  ce 
qui  leur  appartient^  le  reste  se  composera  de  dérangements  plusoa 
moins  marqués^  temporaires  ou  durables ,  qui  devront  s'appliquer 
à  ces  mouvements  principaux,  comme  autant  de  termes  correctifs 
d'un  ordre  moindre  que  l'on  appelle  les  perturbations  y  et  dont  il 
faudra  s'attacher  à  développer  les  valeurs  individuelles.  Newton 
vit ,  et  signala  ce  partage.  Mais ,  de  son  temps ,  les  observations 
astronomiques  étaient  trop  peu  précises,  et  l'analyse  mathématique 
trop  peu  avancée,  pour  qu'il  fût  possible  d'en  démêler,  et  d'en 
fixer  numériquement  tous  les  détails.  Cette  œuvre  a  été  accomplie 
par  ses  successeurs. 

107.  Ayant  reconnu  la  simultanéité  des  actions,  que  tous  les 
•corps  qui  composent  le  système  planétaire,  exercent  incessamment 
les  «ns  sur  les  autres ,  nous  devons  en  conclure  que  leurs  mouve- 
ments ne  nous  apparaissent  jamais  tels  qu'ils  seraient  si  chacun 
d'eux  existait  seul  dans  l'espace  avec  le  soleil;  et  qu'ainsi  les  du- 
rées T,  T'  de  leurs  révolutions  sidérales  que  nous  observons ,  ne 
doivent  pas  être  rigoureusement  celles  que  nous  leur  verrions  dé- 
crire, dans  ce  cas  d'indépendance  mutuelle  où  nous  les  avions 
d'abord  considérées.  Mais  comme ,  d'après  la  faiblesse  relative  des 
actions  planétaires  comparativement  à  celle  du  soleil ,  les  noodi- 
fications  qu'elles  peuvent  produire  dans  ces  éléments  doivent  être 
excessivement  petites;'  nous  pouvons,  comme  nous  l'avons  fait 
jusqu'ici ,  continuer  d'établir  les  résultats  généraux  en  les  négli- 
geant ,  sauf  à  en  tenir  compte  dans  une  seconde  approximation,  si 
des  épreuves  ultérieures  nous  font  sentir  le  besoin  d'y  recourir. 
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108.  Si  dans  Tétat  où  se  trouvait  la  science ,  Newton  put  seu- 
lement signaler  les  perturbations  planétaires  comme  une  consé* 
quence  nécessaire  de  l'universalité  de  l'attraction ,  néanmoins  son 
génie  eut  assez  de  force  pour  pénétrer  très-profondément  dans  un 
des  cas  les  plus  difficiles  et  les  plus  mystérieux  de  ce  genre  de 
problèmes,  celui  qui  a  pour  objet  la  détermination  théorique  des 
principales  inégalités  qui  affectent  la  marche  révolutive  de  la  lune 
autour  de  la  terre.  Ces  inégalités,  dont  les  effets  sont  fort  sensibles , 
et  se  reproduisent  fréquemment,  avaient  été  depuis  des  siècles  étu- 
diées par  les  astronomes,  qui  étaient  progressivement  parvenus  à  en 
reconnaître  très-approximativement  les  époques,  les  périodes  d'ac- 
complissementi  même  les  grandeurs.  Pour  Newton,  leur  cause  phy- 
sique n'était  pas  douteuse.  La  principale  force  qui  écarte  la  lune  des 
lois  du  mouvement  elliptique,  auxquelles  elle  obéirait  si  elle  existait 
seule  avec  la  terre  dans  l'espace,  ce  doit  être  évidemment  l'action 
perturbatrice  du  soleil.  En  effet ,  la  lune  se  trouvant  tour  à  tour, 
plus  proche  et  plus  distante  du  soleil  que  la  terre,  dans  les  diverses 
portions  de  l'orbite  qu'elle  décrit ,  l'action  perturbatrice  provenant 
de  cet  astre  s'exerce  sur  les  deux  corps  avec  des  différences  d'é- 
nergie et  de  direction ,  dont  la  grandeur  de  la  masse  du  soleil  rend 
rioâuence  très-sensible  malgré  son  éloignement.  De  là  des  déro- 
gations considérables  aux  conditions  de  fixité  que  les  lois  simples 
de  Kepler  assigneraient  aux  éléments  de  l'orbite.  Ce  n'est  plus  un 
pian  immobile  dans  l'espace,  ayant  sur  l'écliptique  une  inclinaison 
constante ,  dans  lequel  Taxe  décrit  une  ellipse  dont  la  position  est 
fixe.  Les  nœuds  ont  un  mouvement  rétrograde  continu^  mêlé  d'os- 
cillations; l'inclinaison  a  un  mouvement  oscillatoire;  le  périgée  de 
l'ellipse  a  un  mouvement  direct ,  également  mêlé  d'oscillations  ;  et 
les  lois  elliptiques  de  la  circulation  dans  l'orbite  sont  modifiées 
par  une  multitude  d'inégalités,  qui  ont  des  périodes  réglées  et  di- 
verses. Newton  déduisit  du  principe  de  l'attraction  la  nécessité  de 
ces  mouvements,  leurs  sens  propres,  et  très-approximativement 
leurs  mesures  numériques.  Il  démontra  également  l'existence  des 
principales  inégalités  périodiques ,  détermina  les  formes  de  leurs 
arguments,  et  les  valeurs  de  leurs  coefficients ,  dans  les  limites 
d'exactitude  que  les  observations  de  son  temps  lui  permettaient  , 

16. . 
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d*atteindre.  Ces  recherches  ont  été  portées  depuis  à  une  perfection 
qui  ne  lui  était  pas  accessible.  Mais  l'initiative  vient  toute  de  lui. 

109.  De  même  que  le  soleil  attire  avec  des  énergies  inégales  la 
lune  et  la  terre ,  inégalement  distantes  de  lui  ;  de  même,  et  par  une 
cause  semblable,  cet  astre  et  la  lune  doivent  attirer  inégalement  la 
masse  solide  de  la  terre  et  les  particules  des  fluides  qui  recouvrent 
sa  surface.  Newton  vit  cette  conséquence  mécanique.  Il  en  dédui- 
sit par  le  calcul  les  oscillations  périodiques  de  la  mer,  leurs  phases 
principales,  ainsi  que  la  part  d'action  individuelle  pour  laquelle 
le  soleil  et  la  lune  y  concourent.  Il  poussa  également  ces  déduc- 
tions jusqu'aux  nombres,  et  montra  leur  accord  avec  les  phéno- 
mènes qui  s'observent.  C'était  alors  une  application  inouïe,  dont 
ridée  même  ne  pouvait  venir  avant  que  l'universalité  de  la  gravi- 
tation eût  été  conçue  et  prouvée.- 

110.  Celte  découverte  conduisit  Newton  à  une  autre  non  moins 
éloignée  et  tout  aussi  certaine.  Si  la  terre  était  sphérique  et  homo- 
gène, ou  composée  de  couches  sphériques  concentriques  entre  elles, 
ayant  chacune  des  densités  uniformes,  les  résultantes  des  attractions 
exercées  sur  elle  par  le  soleil  et  par  la  lune  seraient  dirigées  au  centre 
de  sa  niasse,  et  ne  tendraient  à  lui  imprimer  aucun  mouvement 
autour  de  ce  centre.  Mais  la  terre  est  un  sphéroïde  renflé  à  son 
équateur,  dont  le  diamètre  surpasse  quelque  peu  celui  qui  aboutit 
à  ses  pcMes  de  rotation.  Newton  considère  les  particules  solides  qui 
composent  ce  renflement,  comme  autant  de  petites  lunes  adhérentes 
à  la  masse  centrale ,  et  constituant  autour  d'elle  uu  système  anna- 
laire  dont  le  plan  moyen  est  incliné  sur  Técliptique  d'environ  23®|. 
Toutes  ces  lunes  font  ensemble  leur  révolution  autour  du  centre 
de  la  terre,  en  un  jour  sidéral,  comme  la  lune  véritable  fait  la 
sienne  dans  sa  propre  orbite  en  un  mois  sidéral.  L'action  du  soleil^ 
qui  fait  rétrograder  les  nœuds  de  cette  orbite,  doit  donc  tendre 
aussi  à  faire  rétrograder  les  nœuds  de  l'anneau,  toutefois  avec  une 
énergie  différente,  en  raison  des  conditions  particulières  de  rota- 
tion, d'obliquité,  de  distance  au  centre  de  la  terre,  auxquelles  il 
est  assujetti.  Mais  l'anneau  ne  peut  pas  obéir  librement  à  cet  effort, 
puisque  le  mouvement  qu'il  reçoit  doit  être  partagé  par  toute  la 
masse  de  la  terre  à  laquelle  il  est  adhérent.  La  question  mécanique 
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étant  ainsi  posée,  avec  toutes  ses  circonstances  propres ,  Newton 
trouve  que  la  rétrogradation  annuelle  de  Tanneau  opérée  par  Tac- 
lion  du  soleil  sera  de  9"  7*^  ao*'^.  Ayant  de  plus  trouvé  précédem- 
ment que  la  puissance  de  la  lune  pour  soulever  la  mer  est  à  celle 
du  soleil  comme  4^4^'^  ^^^  ^  i*  ^^  ^"  conclut  que  son  influence 
pour  faire  rétrograder  Tanneau  sera  à  celle  du  soleil  dans  le  même 
rapport  ;  ce  qui  lui  imprimera  une  rétrogradation  annuelle  de 
4o"52^52'''.  Ces  deux  mouvements  formeront  donc  en  somme 
5o"  o'"  1 2*^,  ce  qui  est  très-approximativement  égal  à  la  précession 
qu'on  observe.  Malgré  la  concordance  apparente  de  ce  résultat 
avec  les  phénomènes,  la  solution  de  ?Jevvton  est  défectueuse  dans 
ses  détails.  Le  problème  n*a  été  rigoureusement  résolu  pour  la 
première  fois  que  par  d'Alembert,  qui  aussi  a  découvert  le  mouve- 
ment de  nntation  périodique  dont  la  précession  est  accompagnée. 
Mais  c'était  on  pas  immense  que  d'en  avoir  reconnu,  et  posé,  les 
conditions  mécaniques,. qui  ne  pouvaient  pas  même  être  soupçon- 
nées sans  la  connaissance  de  la  gravitation. 

iii.  Une  autre  conséquence  que  Newton  a  également  tirée  de 
ce  principe,  c'est  la  configuration  sphéroïdale  d*^  la  terre  et  des 
autres  corps  planétaires,  qui,  supposés  primitivement  fluides,  et 
tournant  sur  eux-mêmes ,  ont  du,  par  l'attraction  mutuelle  de 
leurs  moiécuies,  combinée  avec  l'effet  de  la  force  centrifuge, 
prendre,  et  retenir  après  leur  solidification,  une  forme  aplatie  à 
leurs  pôles  de  rotation  et  renflée  à  leur  équateur,  comme  nous 
voyons  qu'ils  Tout  effectivement.  Mais  la  grandeur  de  cet  aplatis- 
iissement ,  doit  dépendre ,  pour  chacun  d'eux ,  des  conditions  de 
densité  suivant  lesquelles  la  matière  qui  les  compose  est  distribuée 
dans  leur  masse  entière ,  conditions  qui  nous  sont  inconnues.  New- 
ton a  résolu  ce  problème,  en  attribuant  à  ces  corps,  une  figure  de  ré- 
volution elliptique  et  une  constitution  homogène  ;  ces  suppositions, 
appliquées  à  la  terre,  lui  donnent  le  rapport  du  diamètre  polaire 
âu  diamètre  équatorial ,  comme  229  à  280.  La  différence  constatée 
par  les  mesures  géodésiques  est  moindre  et  seulement  j^ô  environ 
de  l'axe  polaire.  Ainsi  la  terre  est  moins  aplatie  qu'elle  ne  le  serait 
si  elle  était  homogène.  On  arrive  à  une  conclusion  pareille  pour 
Jnpiter.   Les  géomètres  postérieurs  à  Newton,  et  Clairaut  avant 
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tous  les  autres ,  ont  étendu  cette  théorie  à  des  sphéroïdes  quelcon- 
ques, composés  de  couches  concentriques  ayant  des  densités  qui 
varient  avec  la  distance  au  centre.  Mais  ici  encore  le  grand  prodige 
consiste  à  avoir  su  le  premier  démêler  et  combiner  les  éléments 
d'un  pareil  calcul. 

112.  La  même  cause  qui  détermine  la  configuration  sphéroîdale, 
donne  lieu  à  un  autre  phénomène.  La  pesanteur  qui  s'exerce  à  la 
surface  de  la  terre  ,  comme  de  toute  autre  planète  qui  tourne  sur 
elle-même,  est  la  résultante  des  attractions  de  tous  les  éléments 
de  sa  masse  sur  les  points  placés  à  cette  surface,  combinée  avec  la 
force  centrifuge  engendrée  par  le  mouvement  de  rotation.  Si  la 
masse  n'est  pas  sphérique,  fût-elle  homogène,  la  résultante  des 
attractions  aura  des  intensités  inégales  sur  les  diverses  portions  de 
la  surface;  et,  tant  par  cette  inégalité  que  par  l'effet  variable  de 
la  force  centrifuge  à  diverses  distances  de  Taxe ,  la  pesanteur  devra 
varier  de  Téquateur  aux  pôles  de  la  planète  suivant  certaines  lois. 
Newton  a  également  résolu  ce  problème  pour  les  ellipsoïdes  homo- 
gènes ,  et  il  a  trouvé  que  la  variation  doit  y  être  proportionnelle 
au  carré  du  sinus  de  la  latitude.  C'est  en  effet  ce  que  l'on  constate 
généralement  sur  le  sphéroïde  terrestre  par  les  mesures  du  pendule, 
quand  on  fait  abstraction  des  inégalités  locales  qui  altèrent  cette 
loi.  Mais  le  coefficient  de  la  variation  est  notablement  plus  fort 
qu'il  ne  le  trouvait  dans  le  cas  de  l'homogénéité  ;  d^où  Ton  a  pu 
conclure,  comme  on  l'avait  fait  de  l'aplatissement,  que  la  masse 
terrestre  n'est  point  homogène ,  et  que  les  densités  de  sies  couches 
intérieures  vont  en  croissant  de  la  surface  vers  le  centre  { *). 


{*)  Le  résumé  qui  précède  a  surtout  pour  but  de  faire  voir  comment  ces 
découvertes  de  Newton  se  suivent  entre  elles,  et  dérivent  toutes ,  par  uoe 
-logique  rigoureuse',  du  principe  de  Pattraction.  Ce  n^est  qu*une  esquisse 
bien  imparfaite,  ou  même  uoe  simple  table  raisonnée  des  principales  ques- 
tions que  cet  immense  génie  a  le  premier  abordées,  et  résolues  théorique- 
ment, dans  le  livre  III  des  Principes,  intitulé  De  synemate  numdi.  Cette 
dernière  partie  de  Pouvragede  Newton  inspire  une  admiration,  je  dirais  vo- 
lontiers une  stupéfaction,  d'autant  plus  profonde,  qu''on  Tétudie  avec  une 
connaissance  plus  complète  des  travaux  postérieurs ,  qui  ont  continué  et 
achevé  les  solutions  des  mêmes  problèmes  avec  les  secours  d'une  analyse 
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113.  Li^ordre  des  idées  semblerait  amener  ici  quelque  exemple 
numérique  des  applications  que  Newton  a  faite  du  principe  de  la  gra- 
vitation à  la  mesure  des  masses  des  planètes.  J*y  reviendrai  tout  à 
rheure.  Mais,  avant  de  m'y  engager,  je  crois  préférable  de  complé- 
ter la  généralité  du  prim^cipe  lui-même,  en  montrant,  comme  Va.  fuit 
Newton ,  qu'il  établit  une  connexion  mécanique ,  confirmée  par 
les  observations  célestes,  entre  les  mouvements  elliptiques  des  pla- 
nètes ,  et  les  mouvements  des  comètes  dans  des  orbites  parabo  - 
liquesy  sous  Tinfluence  d*une  même  force  d'attraction  mutuelle, 
commune  à  tous  ces  corps.  La  démonstration  de  ce  résultat  sera 
ici  d'autant  plus  opportune,  que  le  mode  de  raisonnement  qui 
nous  y  conduira»  est  tout  à  fait  analogue  à  celui  par  lequel 
Newton  a  déterminé  les  masses  planétaires  dont  il  a  pu  obte- 
nir l'évaluation;  de  sorte  qu*une  des  applications  préparera 
l'autre. 

A  cet  effet,  je  reprends  dans  le  §  100,  l'équation  (4)  qui  est 
propre  aux  orbites  paraboliques ,  en  y  conservant  les  mêmes  sym- 
boles ,  sauf  que  j'y  désigne  spécialement  par  ft  la  masse  de  la 
comète  à  laquelle  nous  voulons  l'appliquer.  Nous  aurons  ainsi , 
pour  elle, 

(4)  ^^^^^•^==^' 

Choisissons  maintenant  une  planète  quelconque  dont  la  masse 
soit  m  y  et  qui  décrive  une  orbite  elliptique  dont  le  demi  grand 
axe  soit  a.  Nommons  T  le 'temps  de  sa  révolution  sidérale. 
Puis,  admettons,  par  hypothèse ,  que  la  même  force  élémentaire 
/*,  s'exerce  entre  la  matière  du  soleil ,  et  la  matière ,  soit  de  la 
comète,  soit  de  la  planète ,  dans  les  conditions  d*application  défî- 
mes §  95.  Alors  réquation  (  i  )  du  §  98 ,  nous  donnera,  pour  la 


Jevenuo  bien  plus  puissante.  Cest  à  quoi  Ton  devra  se  préparer,  par  la 
facture  de  la  Mécanique  célesla ,  de  l'Exposition  du  système  du  Monde ,  et  du 
Traité  de  Glairaùt  sur  la  Figure  delà  terre ^  le  plus  beau  et  le  plus  lucide 
commentaire  sur  la  partie  du  livre  des  Principes,  où  ce  sujet  a  été  abordé 
par  Newton.  Je  m^estimerois  biçn  heureux,  si  Pesquisse  rapide  que  je  viens 
de  tracer,  pouvait  servir  de  fil  conducteur  pour  Tétude  de  ces  grands  ouvrages. 
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planète  y 

(!)  lM+m)/=^ 


En  divisaht  celle-ci  par  la  précédente ,  membre  à  membre ,  le 
symbole/ disparaîtra  y  et  il  restera 

2D~  ~TP~  *  M-h  /lî" 

Supposons  que  la  planète  choisie  soit  la  terre.  Alors  en  pre- 
nant le  jour  moyen  solaire  pour  unité  de  temps,  on  aura 

T=365J,  2563835. 

Il  sera  prouvé  ci-après  par  une  évaluation  directe  que  la 
masse  m  de  la  terre,  n'est  pas  ^^^Vto  ^^  ^^  masse  M  du  soleil. 
Les  masses  p  doivent  être  moindres  encore ,  car  aucun  de  ces 
astres  ne  dérange  sensiblement  les  planètes  dont  ils  s'approchent 
dans  leurs  cours,  et  ils  en  éprouvent- au  contraire  de  très-fortes 
perturbations.  Leur  aspect  même  confirme  cette  idée ,  car  ils  res- 
semblent à  des  aL|;glomérations  de  vapeurs.  D'après  cela ,  si  nous 

considérons  les  rapports  —-5  ^j  on  seulement  leur  différence 

'^^         M    M 

~9  comme  des  fractions  négligeables  comparativement  à  Fu- 


m  — 


M 
nité ,  le  facteur  '■■■■■  ?  pourra  être  remplacé  par  i ,  après  quoi 

l'on  aura  simplement 

27ra'     f-T- 
T     ^ 

G  représente  le  double  de  l'arc  du  secteur  parabolique  ,  décrit  par 
le  rayon  vecteur  r  de  la  comète,  pendant  l'unité  de  temps,  c'est- 
à-dire  ici,  en  un  jour.  Comptons  le  temps  à  partir  de  l'instant  où 
la  comète  a  passé  par  son  périhélie,  et  soit  S  Taire  du  secteur  pa- 
rabolique décrit  depuis  ce  point  pendant  te  temps  t.  On  auva^ 


I 
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d'après  cette  convention , 

2S 
C  =  — , 
t 

et,  par  suite, 

ST 
^=  ■ 


1. 


U  ne  reste  plus  qu'à  évaluer  le  secteur  S  en  fonctions  de  coor- 
données observables,  pour  avoir  le  temps  t  que  la  comète  em- 
ploiera à  le  décrire  :  tel  est  l'objet  de  la  fig,  24  bis, 

A  désigne  le  sommet  de  la  parabole ,  AX  son  axe ,  F  son  foyer 
où  est  le  soleil;  de  sorte  que  AF  est  la  distance  périhélie ,  repré- 
sentée par  D  dans  notre  formule.  Après  le  temps  t ,  compté  de- 
puis le  passage  de  la  comète  en  A ,  elle  se  trouve  arrivée  en  M. 
Le  secteur  AMF  est  donc  celui-là  même  que  nous  avons  nommé 
S,  et  qu'il  s'agit  d'évaluer. 

Du  point  M,  menez  l'ordonnée  MP,  perpendiculaire  à  l'axe 
de  la  parabole,  et  appelons,  AP,:r,  etPM,  j.  Le  secteur  AMF,  se 
composera  du  segment  parabolique  APM  qui  est  \  xy  d'après  le 
théorème  d'Archimède ,  plus  du  triangle  MPF ,  dont  la  surface 
est  j(D  —  *)/•  On  aura  donc  en  somme 

s=|xr+i(D-*)r=|r(ix+D). 

La  parabole,  que  la  comète  décrit,  étant  supposée  donnée  de  forme 
et  de  position  dans  l'espace,  l'observation  fait  connaître  à  chaque 
instant  son  anomalie  vraie  AFM  ou  p,  qui  est  liée  à  son  rayon 
vecteur  FM  ou  r,  par  l'équation  polaire 

D 


COS*  Y  ^ 


De  là  on  tire 


2Dsin~ccos4-f' 
r  =  rsmp= \ . ^—  ; 


par  conséquent. 


«  =  D  —  rcosccrD- î^ ^—— ^?— ^  =r  D  tang'|  v, 


COS'y*' 
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par  conséquent, 

De  là  résulte  donc 

S  =  DM  tang 7 1'  -h  7  tang»  \v\. 

Et  ceci  substitué,  dans  Texpression  de  t,  donne  enfin 

t 
T     /D\'i 

Supposons  que  l'orbite  de  la  comète,  au  lieu  d'être  une  parabole 
rigoureuse,  soit  une  ellipse  très -allongée,  dans  laquelle  e  repré- 
sente le  rapport  de  l'excentricité  au  demi  grand  axe.  i  —  e  devra 
être  une  quantité  très -petite  que  nous  nommerons  a.  Alors^ 
D  désignant  toujours  la  distance  périhélie,  une  analyse  beaucoap 
plus  savante,  qui  est  exposée  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste, 
§  23,  donne 

formule  qui  rentre  dans  la  précédente  quand  a  est  nul. 

Lorsque  l'anomalie  vraie  v  est  donnée  par  «l'observation ,  pour 
une  certaine  époque,  ces  formules  font  connaître  le  temps  r  qui 
s'est  écoulé  depuis  le  passage  de  la  comète  à  son  périhélie  ou  in- 
versement. Or,  parmi  le  nombre  aujourd'hui  très-grand  de  co- 
mètes dont  on  a  déterminé  astronomiquement  Porbite,  et  observé  la 
marche,  il  ne  s'en  est  pas  trouvé  une  seule,  qui  ait  dérogé  à  ces  lois 
de  mouvement,  dans  les  conditions  d'isolement  qu'elles  supposent; 
c'est-à-dire  lorsque  la  comète  considérée  est  assez  distante  des  autres 
corps  planétaires,  pour  circuler  autour  du  soleil,  sensiblement  avec 
la  même  liberté  que  si  elle  existait  seule  dans  l'espace  avec  lui.  Cet 
accord  invariablement  soutenu  dans  tant  de  cas,  prouve  donc, 
à  posteriori  y  la  vérité  de  la  supposition  sur  laquelle  notre  calcul 
repose,  que  la  force  /  est  la  même  pour  la  matière  qui  com- 
pose la  terre,  et  pour  celle  dont  tous  ces  astres  sont  formés.  Leur 
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fidélité  k  obéir  au  principe  de  la  gravitation  universelle  se  montre 
jusque  dans  les  dérangements  qu*ils  éprouvent,  quand  rapproche 
des  autres  corps  planétaires ,  les  détourne  occasionnellement  de  la 
route  parabolique  ou  elliptique  rigoureuse,  qu'ils  décriraient  au- 
tour du  soleil  s'il  agissait  seul  sur  eux.- 

££4.  Je  profiterai  de  cette  occasion  pour  faire  connaître  un  arti- 
fice, par  lequel  les  astronomes  facilitent  l'application  numérique 
de  la  formule  (<r).  Concevons  une  comète  parabolique  dont  la  dis- 
tance périhélie  soit  égale  au  demi  grand  axe  de  Torbre  terrestre, 

auquel  cas —  sera  i.  Nommons  (T)  le  temps  que  cette  comète 

emploiera  depuis  son  passage  au  périhélie,  pour  que  son  ano- 
malie V  atteigne  90**,  ce  qui  rendra  tangj-p  égal  à  i.  D'après  notre 
formule  on  aura 


.T^-    ^T    _T./8 


En  effectuant  le  calcul  du  second  membre,  avec  les  Tables  de  lo- 
garithmes à  10  décimales,  et  faisant  T  égal  à  365^,2563835,  on 
trouvera 

logT  =  2,5625978147 
ilog(i)  =7,9744237888 

2,53702  i5535 
log  «  =r  0497^4987^7 
log(T)  =  2,03987  16808;       (T)  =r  iq9J,6i5422. 

Cette  comète  emploierait  donc  un  peu  plus  de  109^  |  pour  at- 
teindre 90°  d'anomalie.  C'est  pourquoi  les  astronomes  l'appellent 
la  comète  de  109  jours. 

Appliquons* lui  généralement  l'équation  (c),  en  y  faisant  — 

égal  à  I  ;  et  nommons  {t)  le  temps  qui  correspond  alors  à  une 
anomalie  donnée  p.  Pour  toute  autre  comète,  le  temps  t  corres- 
pondant à  la  même  anomalie  sera  évidemment 
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Cette  équation  si  simple  permet  de  n'effectuer  la  résolution  nu- 
mérique de  i*équation  (c) ,  que  pour  la  seule  comète  de  109  jours. 
Supposez  en  effet  que  l'on  dresse  une  Table  qui  donne  les  valeurs 
des  (^)  en  f',  et  des  p,en  (  /) ,  toutes  calculées  dans  une  grande  éten- 
due d'anomalie,  de  0°  à  176%  par  exemple,  par  intervalles  assez 
serrés,  pour  que  les  termes  intermédiaires  puissent  s'obtenir  par 
interpolation  avec  une  exactitude  suffisante.  Alors,  pour  toute 
autre  comète  quelconque,  si  l'on  se  donne  l'anomalie  c,  on  pren- 
dra dans  la  Table  le  temps  (t)  qui  y  correspond,  et  en  le  multi- 


pliant par  I  —  j 


on  aura  t.  Si  au  contraire  t  est  donné ,  on  le  di- 


visera  par  (  — |  ,  ce  qui  donnera  (f),  avec  quoi  la  Table  fera 

connaître  l'anomalie  9.  On  trouve  des  Tables  pareilles  dans  le 
Traité  d'Astronomie  de  Delambre,  tome  III,  chap.  XXXIII. 

ti5.  Je  reviens  maintenant  à  Timportant  problème  de  la  déter- 
mination des  masses  des  planètes;  et  j^exposerai  d'abord  la  mé- 
thode par  laquelle  T^ewton  a  obtenu  ces  masses  pour  les  planètes 
qui  ont  des  satellites,  comme  Jupiter,  Saturne,  et  la  terre  {*)- 
J'indiquerai  ensuite  le  procédé  de  calcul  plus  général  qu'on  em- 
ploie aujourd'hui ,  et  qui  n'est  pas  limité  par  cette  condition. 

Soient  m!  la  masse  d'une  planète ,  (m/  celle  d'un  satellite  qui 
fasse  sa  révolution  sidérale  autour  d'elle  dans  le  nombre  de  jours 
moyen  t,  en  décrivant  ainsi  une  ellipse,  dont  le  demi  grand  axe 
soit  a ,  et  qui  ait  son  foyer  de  révolution  au  centre  de  la  planète. 
Si  l'on  suppose  a  très-petit  comparativement  à  la  distance  moyenne 
a'  de  la  planète  au  soleil,  cet  astre  exercera,  sur  elle  et  sur  son  sa- 
tellite, des  forces  attractives,  dont  les  intensités,  évaluées  pour 
chaque  unité  de  leurs  masses,  seront  presque  égales,  puisqu'elles 

sont  entre  elles  dans  le  rapport  de  -7-  à  ,  .  ,  .-:  ce  qui  rend 
leur  différence  de  l'ordre  -r--  Les  mouvements  relatifs  des  deux 


(*)  Phil.  nau  Principia  math.,  lib.  HI,  prop.  VIII,  iheor.  VllI,  a»  et  3«  édit. 
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corps  n'en  seront  donc  que  très  -peu  troublés  ;  de  sorte  qu'on 
pourra  les  considérer  très-approximativement  comme  opérés  sous 
les  feules  influences  réciproques  de  la  planète  et  de  son  satel- 
lite. L'équation  (i)  du  §  98,  pourra  donc  leur  être  appliquée  ;  ce 
qui  donnera 


(l)  T*  =  .     ■    ^  .      ..,  ^'  a» 


Mais,  en  considérant  la  planète  comme  circulant  autour  du  so 
leil,  dans  le  temps  T',  à  la  distance  a' y  et  dans  des  conditions  ana- 
logues d'isolement ,  on  aura  pour  elle ,  d'après  le  même  para- 
graphe : 


[i]  T''  = 


_  4ir' 


(M^m')/ 


a 


'3 


Si  Ton  admet  que  l'attraction  &*exerce  entre  ces  divers  corps 
suivant  la  même  loi  de  distance,  et  avec  la  même  intensité  à  égalité 
de  masse ,  ce  que  l'universalité  des  phénomènes  semble  attester, 
/se  trouvera  être  une  constante  commune  aux  deux  équations;  et 
en  la  faisant  disparaître  par  leur  division  membre  à  membre,  il 
restera  en  définitive 

Les  diamètres  apparents  des  satellites  de  Jupiter  sont  tellement 
petits  comparativement  à  celui  de  cette  planète,  qu'ils  semblent 
n'être  que  comme  des  points  ou  des  poussières  dont  les  niasses 
comparées  à  la  sienne,  doivent  en  être  probablement  des  frac- 
tions à  peine  sensibles.  Cette  induction  a  été  rendue  certaine, 
par  une  méthode  de  calcul ,  dont  j'expliquerai  le  principe  dans 
un  moment.  Pour  le  quatrième  en  particulier,  le  plus  distant  de 
cette  planète,  l«*quel  va  nons  servir  ici  de  type  d'application,  cette 
méthode  a  fait  connaître  que  sa  masse  propre  (my  est  moindre 
que  a  a  0  0  0  de  w'.  Le  choix  que  nous  ferons  de  celui-là  pour  réali- 
ser la  formule  (a)  nous  permettra  donc  d'y  négliger  (w)'  compa- 
rativement à  m',  sans  avoir  à  craindre  une  erreur  d'aucune  impor- 
tance sur  l'évaluation  de  celle-ci ,  laquelle  se  trouvera  elle-même 
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n*être  qu^une  petite  fraetion^  de  M  qui  représente  la  masse  du 

m* 
soleil.  Ce  point  ftdmîs,  le  rapport  —  restera  seul  inconnu  dans 

la  formule;,  et  en  prenant  M  ponr  unité  de  niasse ,  elle  deirien- 
dra 


\.A 


I  4-  /W'  T 


'  """     -rï  ^'8 


Il  ne  reste  plus  qu'à  mettre  dans  le  second  membre  les  éléments 

des  deux  orbites,  fournis  par  les  observations. 

Les  valeurs  de  T'  et  de  r  exprimées  en  jours  moyens  solaires 

sont 

T'=  4332i,5848aî2,    t  =  ifr",  68899. 

La  première  n'a  besoin  que  d'être  rappelée.  C'est  une  de  nos 
plus  anciennes  déterminations.  Quant  à  la  valeur  de  r,  elle  se  con- 
clut surtout  des  intervalles  de  temps  compris  entre  les  éclipses  du 
satellite  dans  le  cône  d'ombre  projeté  par  Jupiter  dans  Tespace. 
Car,  chaque  fois  qu'il  se  trouve  sur  Taxe  de  ce  cône^  son  rayon 
vecteur  jovicentrique  est  le  prolongement  du  rayon  vecteur  so- 
laire de  Jupiter,  dont  la  direction  absolue  est  connue  à  tout  instant 
par  la  théorie  de  cette  planète  ;  d'où  l'on  conclut,  celle  du  rayon 
vecteur  du  satellite,  et  par  suite  son  mouvement  angulaire.  La 
fréquence  de  ces  éclipses  rend  l'évaluation  de  t  très-exacte;  et 
les  plus  récentes  s'accordent ,  jusque  dans  la  cinquième  décimale 
de  jour,  avec  celle  que  Dominique  Cassini  avait  premièrement 
trouvée. 

La  détermination  du  demi  grand  axe  a  de  l'orbe  du  satellite,* 

ou  plutôt  de  son  rapport  ~  à  celui  de  la  planète  est  une  opéra- 
tion plus  délicate.  Les  valeurs  que  je  lui  attribuerai  d'abord,  parce 
que  ce  sont  celles  dont  ^ewtim  a  fait  usage,  ont  été  obtenues  par 
Halley  et  par  Pound ,  en  mesurant  les  intervalles  angulaires  com- 
pris entre  le  centre  du  disque  de  Jupiter,  et  le  satellite ,  lorsque 
celui-ci,  vu  de  la  terre,  atteignait  ses  plus  grandes élongations, 
soit  orientales,  soit  occidentales  ;  circonstance  indiquée  par  la  nul- 
lité momentanée  de  son  mouvement  apparent  relatif.  C'est  le  même 
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procédé  que  les  astronomes  anciens,  et  Kepler  encore,  employaient 
pour  mesurer  les  grandeurs  des  orbes  décrits  par  Mercure  et  par 
Vénus  autour  du  soleil*  Mais,  dans  Tapplication  aux  satellites ,  le 
rayon  de  leur  orbe  peut  être  embrassé  tout  entier,  simultanément 
avec  la  planète,  par  des  lunettes  astronomiques  dont  le  champ  est 
suffisamment  ouvert,  auxquelles  encore  on  adapte  aujourd'hui,  un 
mouvement  mécanique  équatorial  qui  y  maintenant  fixe  l'image  de 
Tastre,  permet  de  l'observer  avec  suite,  comme  si  la  rotation  du 
ciel  ne  l'entraînait  pas.  Alors,  si  l'on  a  inséré  au  foyer  de  l'objectif 
un  micromètre  à  fils  cursifs,  ainsi  que  je  l'ai  expliqué  tome  P', 
pag.  675  et  suivantes,  ou  si  l'objectif  lui-même  permet  de  dé- 
doubler les  images,  comme  dans  Théliomètre  décrit  tome  II, 
pag.  176,  on  peut  mesurer  directement  Fangle  visuel  que  sous-tend 
le  rayon  de  l'orbe  du  satellite ,  vu  du  lieu  oh  la  terre  se  trouve. 
L'observation  se  fait  évidemment,  avec  le  plus  d'avantage,  quand 
la  planète  est  près  de  l'opposition  ou  dans  l'opposition  même,  ce 
qui  l'amène  à  ses  moindres  distances  de  la  terre ,  et  agrandit  ainsi 
l'amplitude  apparente  de  l'élongation  observée.  On  choisit  donc  les 
époques  où  ces  circonstances  se  renouvellent;  et,  pendant  qu'elles 
durent,  on  réitère,  autant  que  le  ciel  le  permet,  les  mesures  des 
plus  grandes  élongations  tant  orientales  qu'occidentales  du  satel- 
lite ,  en  ayant  soin  de  les  réduire  par  interpolation  ou  par  le  cal- 
cul, à  ces  maxima  mêmes.  Comme  on  connaît  toujours  les  lieux, 
tant  absolus  que  relatifs,  de  la  terre  et  de  la  planète,  pour  chacun 
des  instants  où  les  mesures  angulaires  ont  été  prises ,  on  ramène 
aisément  les  résultats  des  observations  diverses,  à  des  conditions 
d'identité  qui  les  rendent  exactement  comparables  entre  elles  ;  ce  qui 
se  fait,  en  réduisant  toutes  les  valeurs  diverses  de  l'angle  observé 
à  ce  qu'elles  seraient,  si  le  rayon  vecteur  jovicentrique  qui  le 
sous-tendait ,  eût  été  vu  à  une  même  distance  de  l'œil ,  égale  à  la 
moyenne  distance  de  Jupiter  au  soleil,  laquelle  est  désignée  dans 
nos  formules  par  la  lettre  a\  C'est  ainsi  qu'ont  opéré  Halley  et 
Pound ,  en  se  servant  de  lunettes  à  objectifs  simples  d'un  très-long 
foyer,  ce  qui  suppléait  à  leur  défaut  ^d'achromatisme  que  l'on  ne 
savait  pas  corriger  alors.  En  appelant  ea  l'angle  visuel  sous-tendu 
par  le  rayon  a  du  quatrième  satellite  de  Jupiter  à  la  distance  a% 
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ils  lui  ont  trouvé  les  valeurs  suivantes,  exprimées  en  secondes 
sexagésimales  de  degré  : 

Selon  Halley «  =  5oi",5; 

Suivant  Pound «  =  496". 

La  différence  de  ces  deux  nombres  doit  sans  doute  être  en  partie 
attribuée  aux  incertitudes  que  comportent  des  déterminations  si 
délicates.  Mais  elle  peut  bien  provenir  aussi,  pour  une  autre 
part ,  d*un  fait  qui  était  ignoré  alors.  C'est  que  l'orbe  du  satellite 
est  sensiblement  elliptique,  tandis  qu'on  le  croyait  circulaire.  Son 
excentricité,  exprimée  en  fraction  du  demi  grand  axe  est  0,007 1 1, 
environ  les  \  de  celle  qui  est  propre  à  l'ellipse  terrestre.  Cette 
même  proportion  reportée  sur  les  valeurs  apparentes  de  l'angle  oi, 
peut  y  produire  des  variations  de  ±3'', 5,  selon  qu'on  les  ob- 
serve dans  des  élongations  apojoves,  ou  périjoves.  Ceci  rend 
donc  présumable  que  la  vraie  valeur  moyenne  de  6>  est  comprise 
entre  les  évaluations  de  Halley  et  de  Pound.  Toutefois,  comme 
Newton  a  employé  la  première  dans  la  deuxième  édition  des  Prin- 
cipes donnée  par  Cotes  en  1 7 1 3 ,  l'autre  dans  la  troisième  donnée 
par  Pemberton  en  1 726,  il  ne  sera  pas  sans  intérêt  de  les  introduire 
aussi  individuellement  dans  la  formule  que  nous  venons  d'établir. 

Pour  cela  y  concevons  que  les  deux  branches  de  l'angle  «> 
soient  effectivement  prolongées  depuis  le  centre  du  soleil  jusqu'à 
la  distance  a',  égale  au  demi  grand  axe  de  l'orbe  de  Jupiter;  et 
donnons-lui  pour  mesure  Tare  que  ces  branches  interceptent  à 
cette  distance  sur  une  circoaférence  de  cercle  décrite  du  rayon  a\ 
Le. sinus  de  l'angle  o» ,  pris  sur  cette  circonférence,  représentera  en 
position,  ainsi  qu'en  grandeur  absolue,  le  demi  grand  axe  a  de 
Torbe  du  satellite  observé.  On  aura  par  conséquent 

a  =  a'  sin  w. 

Cette  expression  étant  substituée  dans  notre  formule  (2)  où  les 
éléments  a  et  c'  n'entrent  que  par  leur  rapport ,  a' disparaît  ;  après 
quoi  l'équation  renversée  donne 


t' 


m'       T"sin^w 


I. 
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£t  en  remplaçant  les  symboles  littéraux  dans  le  second  membre 
par  leurs  valeurs  numériques,  il  en  résulte: 

Par  Tobservation  de  Halley  ,  —7  =  1  o3 1 ,  36  j 

m 

Par  celle  de  Pound ,  — r  =  1066,08. 

m 

Toutes  deux  s'accordent  donc  à  donner  la  masse  de  Jupiter 

moindre  que  —tô  ^^  ^®*l^  ^^  soleil. 

M.  Airy  a  repris  la  détermination  de  l'angle  &> ,  par  un  autre 
procédé  de  mesure,  en  y  apportant  toute  la  recherche  de  pré- 
cision que  l'astronomie  peut  actuellement  permettre,  et  il  a 
trouvé  (  *  ) 


I 


m 


'-,=  1047,68, 


valeur  presque  exactement  intermédiaire  entre  celles  de  Haltéf 
et  de  Pound.  On  ne  peut  donc  pas  douter  que  la  masse  de  Jupiter 
ne  soit  très-approximativement  telle  que  la  donne  celle  déter- 
mination. 

Je  dois  ici  lever  un  scrupule  qui  pourrait  se  présenter  à  l'esprit. 
L'application  de  l'équation  (2)  n'est  légitime  qu'en  admettant  que 
les  demi  grands  axes  a'  et  a.  sont  ceux  des  orbites  que  Jupiter  et 
son  satellite  décriraient  avec  les  durées  T' ,  t  de  leurs  révolu- 
tions actuelles ,  si  Jupiter  existait  seul  dans  l'espace  avec  le 
soleil,  et  le  satellite  seul  avec  sa  planète.  Or,  tout  le  calcul  des 
réductions  s'effectue  pour  la  distance  «',  telle  <iue  les  observa- 
tions la  donnent  en  réalité,  et  non  pour  sa  valeur  idéale  à  l'état 
d^isolem^nt.  Mais  la  petitesse  des  masses  des  planètes  comparati- 
vement à  celle  du  soleil  fait  évanouir  cette  difficulté,  parce 
que  la  différence  des  axes  réels  aux  axes  fictifs  ne  pouvant  être 
que  de  ce  même  ordre  de  petitesse,  Terreur  qu'elle  peut  ap- 
porter dans  révaluation  des  fractions  qui  expriment  les  masses 
doit  être  de  l'ordre  du  carré  de  ces  mêmes  fractions;  ce  qui  per- 


(*)  Transact.  of  ihe  astronomicùl  SocieO"  oj  London,  tome  VI ,  pag.  83,  et     , 
tomeVUI,  pag.  35. 

T.   v.  17 
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m^t  d'obtenir  des  résultats  déjà  très-approchés  en  la  négligeant; 
sauf  à  voir  plus  lard  s'il  serait  utile  de  chercher  à  en  rendre  Tap- 
préciation  numériquemeRt  plus  parfaite  encore. 

116.  Newton  a  déterminé  de  la  même  manière  la  masse  de 
Saturne  d'après  les  observations  de  son  sixième  satellite ,  et  il  Ta 
trouvée  égale  à  yaTJ  de  celle  du  soleil.  Des  mesures  plus  pré- 
cises l'ont  fait  depuis  reconnaître  plus  ]>etite  encore  et  seulement 
— —.  Mais  le  prodige  de  génie  consiste  à»  avoir  découvert  le  pro- 
cédé. 

117.  Enfin  il  a  encore  employé  la  même  méthode  pour  appré- 
cier la  masse  de  la  terre.  Mais  quoiqu'il  soit  parvenu  ainsi  à 
prouver  qu'elle  est  d'un  ordre  de  petitesse  beaucoup  moindre 
que  les  deux  précédentes ,  il  n'a  pu  en  obtenir  qu'une  évaluation 
très-imparfaite ,  parce  que  plusieurs  données  essentielles  à  cette 
application  étaient  alors  inexactement  connues ,  ou  même  entiè- 
rement ignore^es.  D'ailleurs  on  ne  savait  pas  que  la  masse  de  la 
lune  est  beaucoup  plus  forte  relativement  à  celle  de  la  terre,  que 
n^  le  sont  celles  des  satellites  de  Jupiter  ou  de  Saturne  relative- 
ment à  leur  planète  :  étant  environ  ~  de  cette  masse  ;  de  sorte 
qu'on  ne  peut  plus  la  négliger  dans  le  calcul  comme  insensible. 
Toutefois  dans  cet  enfantement  de  la  science ,  il  ne  sera  pas  sans 
intérêt  de  voir  comment  il  a  procédé.  Il  admet  que  le  rayon 
moyen  de  l'orbe  delà  lune  est  égal  à  6q  rayons  de  la  sphère  terrestre. 
Il  suppose  aussi  la  parallaxe  du  soleil  égale  à  lo^'  sexagésimales. 
La  plus  grande  élongation  de  la  luce  à  la  terre,  vue  du -centre  du 
soleil,  en  résulte  donc  égale  à  6o  fois  lo'',  ou  lo'.  C'est  la  valeur 
de  l'angle  w  dans  notre  formule  (2).  Il  prend  de  plus  : 

La  durée  de  la  révo- 
lution sidérale  de  Ja 
lune T  =  27J  7*^  43"  =  39343% 

A  quoi  il  faut  joindre 

celle  de  la  terre.    .     T'  =  36» ,  25638  =  365, 25638 . 1 44o". 

En  mettant  ces  données  dans  notre  formule  (2),  et  effectuant 
le  calcul  numérique  avec  les  Tabks  de  .logarithmes  à  sept  décimales, 
on  en  conclut  la  masse  m  de  la  terre,  considérée  comme  planète 
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principale,  celle  du  soleil  étant  i  ;  et  il  en  résulte 


Newton  trouve 


—  =  2273 IQ. 


—  =  227512. 

m  ' 


La  différence  peut  tenir  à  oe  qu'il  aura  employé  une  évaluation 
de  Tannée  sidérale  un  peu  différente ,  ou  à  ce  qu'il  aura  effectué 
le  calcul  autrement  que  par  les  logarithmes.  Elle  est  d'ailleurs 
sans  importance  comme  application. 

'  118.  Laplace,  dans  sa  Mécanique  céleste^  tome  III,  page  62,  a  re- 
pris ce  problème  par  une  méthode  bien  plus  précise,  dont  Poisson 
a  simplifié  Texposé  dans  son  Traité  de  Mécanique^  tome  P%  p.  476, 
2^  édition.  Je  vais  la  reproduire  brièvement  sous  cette  dernière 
forme;  car  le  résultat  nous  sera  indispensable  ]x>ur  ce  qui  va 
suivre. 

Soient  M  la  masse  du  soleil,  m  celle  de  la  terre,  T  la  durée  de  sa 
révolution  sidérale,  et  a  le  demi  grand  axe  de  l'orbite  qu'elle  dé- 
crirait avec  cette  vitesse  de  circulation ,  si  clic  existait  seule  dans 
Vespace  avec  le  soleil.  L'équation  (i)  du  §  97  étant  appliquée  à  ce 
cas,  nous  donnera 

Si  la  terre  était  sphérique,  homogène  et  ayant  pour  rayon  r, 

mf 
l'attraction  qu'elle  exercerait  sur  un  point  de  sa  surface  serait  — • 

En  la  supposant  composée  de  couches  elliptiques  variant  de  den- 
sité de  la  surface  au  centre  suivant  une  loi  quelconque ,  ce  qui 
semble  devoir  approcher  beaucoup  de  son  état  réel ,  lidplace  a 
démontré  que  cette  expression  sera  encore  applicable  sur  le  ])a- 
rallèle  terrestre  où  le  carré  du  sinus  de  la  latitude  est  \,  Établisr 
sant  donc  notre  calcul  pour  ce  parallèle ,  les  opérations  géode- 
siqoes  donnent  très-approximativement  pour  son  rayon  : 

/-==  6364551"». 
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L^attraction  que  la  terre  y  exerce  à  sa  surface,  y  est  représentée 
par  la  gravité,  non  pas  apparente  et  telle  qu'on  l'observe,  mais 
telle  qu'on  la  trouverait  en  y  ajoutant  la  quantité  dont  elle  est 
affaiblie  par  la  force  centrifuge  qu'engendre  le  mouvement 'de 
rotation.  Ainsi  corrigées,  les  expériences  du  pendule  donnent 
pour  sa  mesure  locale  sur  le  parallèle  considéré 

5^  =  9^,81645. 

g  est  ici  le  double  de  l'espace  que  l'attraction  de  la  terre  agis- 
sant sur  les  corps  placés  sur  ce  parallèle  à  peu  de  distance  de 
sa  surface,  leur  ferait  décrire  en  ligne  verticale,  pendant  la 
première  seconde  sexagésimale  de  temps  moyen  de  leur  chute 
libre;  car  notre  équation  (i)  a  été  établie  sous  la  condition  d'éva- 
luer ainsi  les  forces  accélératrices ,  comme  nous  l'avons  spécifié 
au  §  95 ,  en  définissant  le  symbole  f  qui  en  est  un  des  éléments. 
D'après  cette  convention ,  T  devra  pareillement  s'y  exprimer  eu 
secondes  sexagésimales  de  temps  moyen.  Or  la  valeur  de  g  ainsi 
connue ,  nous  fournit  la  relation 

jA  —  Si 

laquelle  doit  coexister  avec  notre  équation  (i).  Y  prenant  donc  la 
valeur  de  y,  pour  la  substituer  dans  celle-ci ,  elle  deviendra 

^'     {M-hm)g      r» 
et  en  faisant  M  égal  à  i  comme  précédemment,  on  en  tire 


m        gH^   \r 


r 


Le  rapport  -  est  le  sinus  de  la  parallaxe  solaire  sous  le  parallèle 

considéré.  Poisson  la  fait  égale  à  8'', 6 ,  ce  qui  est  sa  valeur  moyenne 
donnée  par  les  observations  des  passages  de  Vénus.  En  la  nom- 
mant /?,  nous  aurons  finalement 

f  ^vi^r 

m       g'V  %\x\^  i> 
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T  cl€yant  être  exprimé  «n  secondes  de  temps  moyen ,  sa  valeur 

sera 

T  =  365,2523638.86400. 

Rien  ne  manque  donc  pour  évaluer  le  second  roembi'e ,  eh  nom- 
bres ;  et  en  le  faisant,  on  trouve  * 

1  =  354986,     d-où    '«=35p6- 

La  masse  cle  la  terre,  conclue  de  ce  calcul,  est  donc,  comparati- 
vement à  celle  du  soleil ,  de  Tordre  d*exoessive  petitesse  que 
Newton  lui  supposait  ;  et  elle  est  même  bien  moindre  qu*il  ne  l'a- 
vait trouvée.  Cette  évaluation,  quoique  préférable  à  la  sienne, 
n'est  pas  encore  exempte  de  quelque  incertitude ,  à  (*aus6  des  lé- 
gères erreurs  que  Ton  peut  avoir  à  craindre  dans  l'appréciation  des 
données  r,  g",  /?.  Mais  la  faiblesse  de  la  fraction  pi  qui  la  repré  • 
sente ,  lui  donne  si  peu  d'influence  sur  les  mouvements  des  autres 
planètes,  que  sa  valeur,  aussi  approximativement  assurée  que 
nous  venons  de  l'obtenir,  suffit  pour  calculer  les  effets  de  son  at- 
traction avec  toute  l'exactitude  que  les  observations  peuvent  at- 
teindre. 

119.  Mars,  Vénus  et  Mercure  n'ayant  pas  de  satellites,  on  ne 
peut  pas  leur  appliquer  les  méthodes  précédentes,  et  aussi  Newton 
na-t-il  pas  su  évaluer  leurs  masses,  que  la  conformité  très-ap- 
prochée de  leurs  mouvements  à  la  troisième  loi  de  Kepler,  entre 
les  carrés  des  temps  des  révolutions  et  les  cubes  des  demi  grands 
axes,  lui  montrait  seulement  devoir  être  fort  petites.  Mais  le  pro- 
grès de  l'analyse  mathématique  a  permis,  depuis  lors,  d'embrasser 
toute  la  théorie  mécanique  de  notre  système  planétaire ,  dans  un 
même  calcul  d'ensemble,  en  considérant  les  corps  qui  les  compo- 
sent ,  et  le  soleil  même,  comme  régis  et  maintenus  dans  leurs 
mouvements  relatifs  par  une  même  force  accélératrice,  provenant 
tie  leurs  attractions  mutuelles ,  laquelle  à  chaque  instant ,  et  pour 
chacun  d'eux,  est  proportionnelle  à  sa  masse  propre  et  réciproque 
au  carré  de  sa  distance  actuelle  au  corps  influencé.  Sachant  déplus 
que  ces  masses  sont  toutes  très-petites  comparativement  à  celle  du 
soleil  M ,  on  considère  les  fractions  /w,  /w',  ^/i'',...,  qui  expriment 
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leurs  rapports  à  la  sienne ,  comme  autant  d'inconnues  que  Ton  in- 
troduit symboliquement  dans  les  équations  différentielles  du  mou- 
vement propres  à  chaque  planète ,  en  n*y  conservant  pour  une 
première  approximation  que  leur  première  puissance  ;  ce  qui  les 
isole  de  la  portion  dominante  et  régulièrement  elliptique  des  for- 
mules qui  dépend  de  Faction  du  soleil.  Etudiant  alors  ces  termes 
perturbateurs,  on  cherche  à  reconnaître  dans  la  composition  de 
leurs  coefficients  littéraux,  les  conditions  de  distance  et  de  posi- 
tion relatives,  dans  lesquelles  Faction  de  chaque  masse  m  9 /7t', 
;»",...  acquiert  le  plus  d'efficacité,  ce  qui  en  donne  l'évaluation 
approximative ,  que  Ton  rectifie  encore  ultérieurement  par  d'au- 
tres épreuves,  quand  on  en  trouve  l'occAsion.  Mais  je  ne  puis 
qu'indiquer  ici  sommairement  le  principe  de  cette  méthode.  C'est 
dans  les  Mémoires  spéciaux  des  géomètres,  surtout  dans  la  Méca- 
nique céleste  de  Laplace,  qu'il  faut  en  étudier  les  applications  (*). 


(*)  Après  Newton,  Euler,  d^Alembert,  Clairaut,  Lqfjrange,  Laplace,  ont 
employé  leur  génie  à  développer  toutes  les  conséquences  du  principe  de 
Tattraction  dans  leurs  particularités  les  plus  sensibles,  dont  il  avait  pu  seu- 
lement signaler  les  plus  importantes.  Mais  la  théorie  mécanique  des  mou- 
vementà  d''un  système  planétaire  composé  de  points  matériels  en  nombre 
quelconque,  distribués,  comme  que  ce  soit  dans  le  vide,  à  de  grandes  dis- 
tances les  uns  des  autres  et  soumis  à  leurs  attractions  , mutuelles,  a  été 
établie  pour  la  première  fois,  dans  toute  sa  généralité  ,  avec  une  clarté  su- 
prême, par  Lagrangedans  les  Mémoires  de  Berlin  pour  1781  et  1782.  Cestla 
plus  belle  et  la  plus  instructive  introduction  à  la  SHécanique  céleste  de  La- 
place pour  tout  ce  qui  concerne  les  mouvements  des  centres  de  gravité  des 
planètes  autour  du  soleil ,  et  des  satellites  autour  de  leurs  planètes  princi- 
pales. On  trouve  aussi  dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Tcm/75  pour 
les  années  i8f3, 18^4 ^^  >849'  ^^^  Mémoires  de  M.  Le  Verrier,  où  Tensembie 
du  problème  des  perturbations  planétaires  est  traité  dans  une  complète  gé- 
néralité, par  toutes  les  ressources  de  Tanalyse  moderne,  avec  une  grande 
simplicité  de  formes,  et  avec  une  étendue  d^ipplica lions  qui  en  réalise  nu- 
mériquement tous  les  détails.  Je  ne  puis  trop  en  recommander  la  lecture  aux 
personnes  qui  voudront  prendre  de  ces  théories  une  connaissance  k  la  fois 
pratique  et  profonde.  On  peut  voir  \e  résumé  historique  de  tous  ces  travaux 
relatifs  à  Tastronomie  planétaire  dans  une  série  d^articles  insérés  au  Journal 
des  Savants,  dans  les  mois  d'octobre  ,  novembre,  décembre  1846,  Janvier  et 
février  î«S47,  à  Toccasion  de  la  découverte  de  la  planète  Meptunc,  qui  fut 
signalée  alors-par  la  théorie,  avant  d'être  aperçue  par  Tobservation. 
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ISO.  Quand  on  conoait»  pour  deux  planètes,  les  durées  T,  T' de 
leurs  révolutions-  sidérales ,  et  les  fractions  m  ,  m'y  qui  expriment 
les  rapports  de  leurs  masses  à  celle  du  soleil ,  la. loi  de  Tattrac*- 


a' 


tion  permet  de  calculer  le  rapport  —  des  demi  grands  axes  de  leurs 

orbites  théoriques f  qu'elles  décriraient,  avec  ces  mêmes  durées^de 
révolutions ,  si  chacune  existait  seule  dans  Tespace  avec  le  soleil. 
C'est  une  application  immédiate  de  Téquation  (K),  que  nous  avons 
établie  au  §  ICI  pour  ce  cas  d'isolement.  En  effet,  en  y  prenant  M 
pour  unité  de  masse,  elle  devient 

rK\  r^__li-hm\a'^ 


a' 


Tout  y  est  donc  connu  alors,  excepté  le  rapport  —  que  l'ou  peut 
ainsi  en  conclure;  et  Ton  en  tire 

-f-  m' 


m 
ou ,  en  introduisant  les  mouvements  moyens 


c*        «'      '''    -»-    '«' 


2  7r  ,        2  7r        a^        «'  /l  +  m 


Si  l'on  veut  prendre  a  pour  unité  de  longueur  dans  le  premier 
membre,  on  aura  a'  en  partie  de  a  par  cette  relation.  Mais 
comme T,  T',  « ,  «',  seront  conclus  des  révolutions  apparentes, 
dans  lesquelles  les  attractions  simultanées  de  toutes  les  autres 
planètes  auront  une  part,  si  petite  qu'elle  soit,  cet  a  et  cet  «'  ne 
seront ,  à  la  rigueur,  ni  ceux  des  orbites  réelles ,  ni  ceux  que  les 
deux  planètes ,  auxquelles  ces  données  conclues  de  l'observation 
appartiennent,  se  trouveraient  avoir  si  chacune  existait  seule 
dans  l'espace  avec  le  soleil.  Ce  seront  des  éléments  de  calcul 
conventionnels ,  qui  n'ont  pas  de  représentants  physiques  rigou- 
reux. Toutefois  leur  différence  avec  ceux  qui  auraient  lieu  dans 
ces  deux  états,  seront  insensibles,  ou  à  peine  sensibles,  à  cause 
de  l'excessive  faiblesse  des  attractions  des  autres  planètes  co m pa- 
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rativement  à  celle  du  soleil ,  et  je  ne  la  mentionne  que  pour  éta- 
blir le  caractère  précis  des  résultats  ainsi  obtenus.  Mais  nous 
verrons  plus  loin  une  différence  analogue  se  réaliser  dans  des 
proportions  beaucoup  plus  marquées  dans  la  théorie  de  la  lune, 
quand  nous  comparerons  son  mouvement  apparent  autour  de  la 
terre ,  à  celui  qu'elle  .aurait  s'il  n'était  pas  modifié  par  F  attraction 
du  soleil. 

Ces  restrictions  théoriques  étant  faites ,  déterminons  par  l'é- 


a' 


quation  précédente  la  valeur  de  —  pour  la  terre  et  Jupiter.    En 

adoptant  les  durées  apparentes  de  leurs  révolutions  sidérales  rap- 
portées dans  X Exposition  du  système  du  monde ^  édition  de  1824» 
comme  l'a  fait  M.  Le  Verrier  ,  les  données  seront  : 

Pour  la  terre  T  =    365J,  2563835,     /w  = 


354986 ' 
Pour  Jupiter  T'  =  4332J,58482i2 ,     m' =  '-^' 

Alors,  en  effectuant  le  calcul  par  les  logarithmes,  avec  quel- 
ques précautions  de  détail,  que  j'indique  ici  en  note,  on  ob- 
tient (*)  * 

—  ==  5,2027906 , 

(*)  Uoquatioit  traitée  par  les  logarithmes  don  au 

%  (7)  =  flogT'- I  logT+ilog  (i^'). 

Avec  les  données  rapportées  dans  le  texte ,  et  me  servant  des  Tables  à  qua- 
torze décimales,  je  trouve,  par  la  simple  application  des  premières  diffé- 
rences, 

log  T  =  2 ,56309  78 1 44  9350  j    log  T'  =  3, 636^4  70; 87  457G  \ 


log  n  -+-  "^  ^"j  =  0,00041  051442847;     , 


de  là  On  lire 


lo  (  —  j  =  0,7 1623 6344 >  *^*99i  ~  =  5, 20279 ©5678 68. 
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avec  ces  mêmes  données,  M.  Le  Verrier  trouve 

5,2027979. 

La  différence  provient  de  ce  que ,  pour  calculer  le  facteur  qui 
dépend  des  masses ,  il  s'en  est  tenu  à  l'approximation 


ce  qui  en  donne  une  valeur  trop  forte.  Le  changement  qui  en  ré- 
suite  dans  l'expression  numérique  de  —  a  en  soi  peu  d'impor- 
tance, parce  que  les  demi  grands  axes  théoriques,  a',  a'%.., 
entrent  dans  les  formules  des  mouvements  comme  autant  xle  con- 
stantes arbitraires  ,  dont  les  valeurs  finales  en  a  se  déterminent 
par  la  condition  de  satisfaire  le  mieux  possible  à  l'ensemble  des 
observations.  Mais  en  principe ,  on  ne  doit  pas ,  dans  l'apprécia- 
tion primordiale  de  ces  constantes ,  négliger  les  puissances  des 
masses  supérieures  à  la  première ,  parce  qu'on  est  ensuite  obligé 
d^en  tenir  compte ,  dans  plusieurs  particularités  des  perturbations 
qui  en  dépendent. 

M.  Le  Verrier  a  inséré  dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des 
Temps  pour  i844»  les  résultats  qu'il  a  ainsi  obtenus  pour  les  cinq 
planètes  principales  de  notre  système  solaire,  auquel  il  a  joint 
Uranus  dont  je  parlerai  plus  loin.  Il  y  a  aussi  donné  les  moyens 
mouvements  /2,  n\  n" ^.,,  exprimés  en  secondes  sexagésimales  de 
degré,  pour  une  année  julienne  de  365J|,  tels  qu'ils  se  con- 
cluent des  révolutions  sidérales,  par  l'évaluation  proportionnelle, 

365  25 
36o .  36oo'' .  — ~ —  •    Enfin  il  a  annexé  à  ces  résultats  les  éléments 

variables  des  ellipses  de  ces  mêmes  planètes,  pour  l'époque  du 
i"  janvier  1800.  Comme  cet  ensemble  de  données  résume  les  dé- 
terminations les  plus  exactes  que  l'observation  continuée  pendant 
tant  de  siècles  ait  fait  obtenir  relativement  à  ces  cinq  astres, 
J  emprunte  à  M.  Le  Verrier  les  deux  tableaux  oii  il  les  a  con- 
signées : 
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XONS 

d«s  planètes.   , 


Mercure. . . 

Vénus 

La  terre .  . . 

Mars 

Jupiter. . . . 
Saturne. . . . 
Uranus. . . . 


VAS!  Kl. 


m 


I 


8  000  000 
1 

401  737 
1 

SS4  «te 

i_ 

i  6to  6sr 


DUaKX 

âe»  révolutions 

sidérales 
en  jours  moyens. 


1 


1    010 

I 

B  SIS 

I 
17  Itll 


87,9692580 
2^4,7007869 

365,25638  35 

680,9796458 

4332,5348212 

10759,21981  74 

30686,82082^ 


MOTKXS 

niouTemeots 

en  secondes 

sexagésimales 

dans  une  année 

julienne. 


J/ 


5381016,17 

2106641 «49 
1295977,382 

689050,982 

109256,719 

43996,127 

15425,645 


■?■ 


DIMl-fiaAXBS  AYKS 

tbéorique5, 
conclos. 


0,3870987 
0,7233322 
I  ,00000  00 

1,5236914 
5,2027979 

9,5388524 
19,1827294 


K^r  JAMTlBft  X8e0. 


BSCBNTBICITis. 


Mercure 

Q,2o56i  63 

Vénus 

o,oo68G  182 

La  terre 

0,01679  2258 

Mars 

0,09321  68 

Jupiter 

0,04î>l6  21 

Saturne. .... 

o,o56i5  o5 

Uranus,... . 

0,04661  08 

tonrciTiTDSS 

drs 
pcribélîcs. 


74.20.  5,8 
(28.43.  6,0 

99.30. 28,6 
332. 02. 5l, 2 

II.  7.38,0 

8j.  8.20,0 

167.30.24,0 


IVCLIRAISOKS 

sur 
l'écliptique. 


5t9 


o      / 

7.    O 

3.23.28,5 
O.    o.    0,0 

i.5i.  6,2 
i.i8.5i,6 
2.29.35,9 
0.46.28,0 


tOffeiTDDU 

des  nusuds 
ascendants. 


o      /       // 

45.57,  9 

74.51.41 
o.  o.  o 

47.59.38 
98.25.45 

UI.56.  7 
72. 59. ai 


iSi.  En  remontant  à  l'origine  du  procédé  qui  nous  a  servi  pour 
déterminer  les  rapports  des  demi  grands  axes  théoriques  a,  a , 
a",...  on  voit  qu'il  repose  essenliellement  sur  réquation(i)  du 
§  97,  laquelle  étant  appliquée  à  une  planète  quelconque ,  que  Tod 
suppose  exister  seule  dans  l'espace  avec  le  soleil ,  astreint  son 
mouvement-révolu lif,  à  la  condition  individuelle 

Si  donc  onadmel  que  la  masse  m  de  la  planète  et  celle  du  soleil  M, 
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ne  changent  pas;  qnVn  outre  la  loi  de  Tattraction ,  ainsi  que  son 
énergie  absolue,  mesurée  par  le  symbole/*  se  maintiennent  con- 
stantes ,  le  demi  grand  axe  a  ne  pourra  pas  varier  de  grandeur 
sans  que  le  temps  T  de  la  révolution  sidérale  s*altère.  La  même 

conséquence  aura  lieu  pour  le  moyen  mouvement  n,  ou  -—-9  qui, 

ainsi  qu'on  Fa  vu  dans  le  §  99 ,  est  lié  au  demi  grand  axe  a ,  par 
Téquation 

(i)  n  =  a'^'^j 

laquelle  n'est  qu'une  transformation  de  Téquation  (i),  où  pi  repré- 
sente (M  ■+•  m)/.  Or  l'expérience  nous  apprend  que  depuis  Tan- 
tiquité  la  plus  reculée  jusqu'à  nos  jours  les  durées  des  révolutions 
sidérales  ont  été  les  mêmes,  ou  à  peine  différentes  de  ce  qup 
nous  voyons  aujourd'hui.  Car  les  valeurs  que  nous  leur  trouvons 
ne  différent  de  celles  qu'Hipparque  avait  conclues  des  observa- 
tions chaldéennes,  que  par  des  fractions  de  jour,  qui ,  pour  Mer- 
cure, Vénus  et  Mars,  lui  étaient  presque  insaisissables ,  et  qui  s'é- 
lèvent seulement  à  quelques  heures  pour  Jupiter  et  Saturne,  dont 
les  révolutions  sont  beaucoup  plus  longues*  Donc  pendant  toute 
.cette  suite  de  siècles ,  les  demi  grands  axes  théoriques  â  ,  ou  se 
sont  maintenus  constants,  ou  n'ont  éprouvé  que  des  altérations 
très-restreintes.  Tous  les  autres  éléments  des  orbites,  au  contraire, 
ont  subi,  dans  cet  intervalle  de  temps,  des  variations  progressives 
qui,  pour  plusieurs  d'entre  eux,  ont  dû  être  considérables.  Quoi- 
que les  astronomes  anciens  ne  nous  aient  transmis  sur  les  valeurs 
de  ces  éléments  que  des  données  très-défectueuses  y  parce  que  la 
plupart  n'entraient  qu'indirectement  dans  leurs  hypothèses  géo- 
métriques ,  la  théorie  ncwtonienne  nous  permet  de  retrouver  fort 
approximativement  leurs  valeurs  antérieures ,  d'après  la  marche 
et  la  grandeur  des  changements  continus»  que  les  attractions 
mutuelles  des  planètes ,  combinées  avec  celle  du  soleil ,  doivent 
perpétuellement  y  opérer.  C'est  ce  que  je  vais  tâcher  de  faire 
comprendre  autant  que  je  le  pourrai  par  un  simple  discours.  Je 
réduirai  la  difiicnlté  à  ses  moindres  termes  en  profitant  de  cette 
nrconstance,  que  les  corps  dont  il  s'agit ,  le  soleil  même  ,  étant  à 
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peu  près  sptiériques ,  et  toujours  séparés  par  des  intervalles  très- 
grands  comparativement  à  leurs  dimensions  propres,  ils  réagissent 
très- approximativement  les  uns  sur  les  autres  comme  si  la  masse 
de  chacun  d'eux  était  réunie  tout  entière  à  son  centre  de  gravité. 
Alors  leurs  mouvements  généraux  peuvent  être  envisagés,  comme 
s'appliquant  à  autant  de  points  mathématiques ,  qui  seraient  pla- 
cés à  ces  centres,  et  soumis  aux  mêmes  influences  respectives.  J'u- 
serai donc  de  celte  liberté. 

122.  Ceci  étant  admis,  reprenons  les  tableaux  du  §  A 20,  où  tous 
les  éléments  des  orbites  elliptiques  des  cinq  anciennes  planètes, 
Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne,  sont  exprimés  en  nom- 
bres avec  les  valeurs  qu'ils  se  trouvaient  avoir  au  i"  janvier  i8oo. 
Puis  ayant  construit  géométriquement  les  cinq  orbites  avec  ces  don- 
nées, plaçons-y  chaque  planète  dans  le  lieu  qu'elle  y  occupait  alors; 
et  suivons  leurs  mouvements  ultérieurs,  en  les  rapportant  toujours 
au  même  plan  écliptique  de  iSoo,  ainsi  qu'à  la  même  ligne  des 
équinoxes,  maintenus  fixes.  Ces  mouvements  seront  complète- 
ment définis,  si  nous  assignons,  pour  chaque  époque  ultérieure  r, 
les  directions  actuelles  des  plans  des  orbites  dans  l'espace,  les 
situations  ainsi  que  les  dimensions  des  ellipses  qu'ils  contiennent, 
et  le  point  de  ces  ellipses  ou  en  général  de  leur  plan ,  dans  lequel 
chaque  planète  se  sera  transportée.  Ce  sont  là  trois  ordres  de 
questions  qu'il  faut  séparément  résoudre. 

Pour  cela  considérons  une  de  ces  planètes  dont  la  masse  soit//<) 
celle  du  soleil  étant  M.  Puis ,  faisant  d'abord  abstraction  de  toutes 
les  autres ,  supposons  ,  en  général ,  qu'étant  placée  en  un  point 
connu  de  l'espace ,  à  la  distance  r  du  centre  de  cet  astre  ,  elle  se 
meuve  actuellement  avec  une  certaine  vitesse  V,  connue  en  direction 
ainsi  qu'en  grandeur,  laquelle  forme  avec  le  prolongement  du  rayon 
r  l'angle  S;  qui  se  trouvera  ainsi  pareillement  donné.  Dans  cet  état 
d'isolement,  elle  persistera  indéfiniment  à  se  mouvoir  dans  le  plan 
mené  par  la  direction  actuelle  de  la  vitesse  V  et  du  rayon  r,  ce  qui 
déterminera ,  et  fera  connai  tre,  la  longitude  6  du  nœud  ascendant 
de  ce  plan  ,  ainsi  que  son  inclinaison  (j>  sur  Técliptique  de  i8oo, 
maintenu  ûxe  ,  conformément  aux  conventions  ci-dessus  établies. 
Quant  à  l'orbite  qu'elle  y  décrira,  ce  sera  généralement  une  sec- 
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tion  coBÎque  doa(  le  centre  du  soleil  sera  un  foyer.  La  nature 
ainsi  que  la  situation  de  cette  trajectoire  dans  le  plan  où  elle  est 
décrite ,  seront  complètement  déterminées  par  les  données  précé- 
dentes ,  desquelles  on  les  en  déduira,  au  moyen  de  quelques  for- 
mules très-simples  »  que  Yon  trouve  rassemblées  dans  le  Traité 
de  Mécanique  de  Poisson ,  tome  P**,  page  4^4  7  ^^  édition  >  et 
dont  je  vais  me  prévaloir. 
Premièrement,  si  l'ofi  désigne  par  \t.  le  facteur  constant  (M-{-/n)y 

qui  est  égal  à  ~-« — ?  lé  demi  grand  axe  a  de  la  section  conique 

drârite.,  se  conclura  de  Y  et  de  r,  d*après  la  relation  suivante ,  qui 
équivaut  à  celle  que  Poisson  établit  entre  les  mêmes  éléments  varia- 
bles au  commencement  de  la  p.  4^5,  en  y  remplaçant  par  fx  : 

Afin  de  rendre  sensible  l'influence  de  la  vitesse  V,  sur  la  diversité 
des  valeurs  de  a  ,  qui  peuvent  en  provenir ,  nommons  U  la  valeur 
particulière  de  cette  vitesse  qui  ferait  décrire  à  la  planète  une  cir- 
conférence de  cercle  ,  si  elle  lui  était  imprimée  à  la  distance  r,  où 
elle  se  trouve  actuellement  placée.  Dans  cette  supposition,  û  de- 
venant égal  à  r,  on  aura 

U'  =  ^^ 

r 

tirant  de  là  |x ,  pour  le  substituer  dans  (i) ,  il  en  résulte 


De  là  on  déduit  (*) 

a=z  r 


2  U*  —  V'' 

• 


(*)  Il  ne  faut  pas  confondre  cette  relation  avec  celle  que  Laplace  donne 
au  livre  U  de  la  Mécanique  célesiCy  chapitre  IV,  §  26.  Dans  celle-ci,  la  lettre  U 
représente  la  vitesse  qui  ferait  généralement  décrire  à  une  planète  une  orl)ite 
circalairc  dont  le  rayon  serait  i.  Au  lieu  qiie,  dans  la  nôtre,  U  représente 
la  vitesse  qu^il  faudrait  imprimer  à  une  planète  pour  quelle  décrivît  une 
orbite  circulaire  dont  le  rayon  serait  égal  à  son  rayon  vecteur  actuel  r. 


27  Û  ASTRONOMIK 

Si  V'  surpasse  2  U%  a  devient  négatif  et  Torbite  est  une  hyperbole. 
Si  V  c=  2  U%  a  devient  infini  et  Torbite  est  une  parabole.  Enfin  si 
V*  est  moindre  qne  2  U%  a  devient  positif  et  Forbite  est  une  ellipse. 
Dans  ces  trois  cas  la  nature  de  la  section  conique  est  entièrement 
déterminée  par  la  valeur  de  la  vitesse  Y  indépendamment  de  sa  di- 
rection ;  mais  le  dernier  donne  lieu  h  deux  particularités  distinctes. 

Le  dénominateur  du  second  membre  peut  se  mettre  sous  la 
forme  U'  -I-  U'  —  V*.  Si  V  est  moindre  que  U*,  a  est  moindre  que 
r-y  la  planète  se  trouve  dans  la  moitié  de  Tellipse  qui  contient 
l'aphélie.  Si  V  surpasse  U%  en  restant  cependant  moindre  que 
2  U^  a  est  plus  grand  que  r>  et  la  planète  se  trouve  dans  \k  moi- 
tié de  Tellipse  qui  contient  le  périhélie.  Enfin  si  V*==  U%  a  est 
constamment  égal  à  r,  et  l'orbite  devient  une  circonférence  de 
cercle  décrite  du  rayon  r,  conformément  à  la  condition  employée 
pour  définir  la  vitesse  U. 

iâS.  Admettons  que  la  vitesse  Y  est  comprise  dans  les  limites 
qui  conviennent  à  une  ellipse.  Alors  le  demi  grand  axe  étant  connu, 
ainsi  que  le  rayon  vecteur  local  r  et  l'angle  ê  qui  détermine  la  di- 
rection tangentielle  de  la  vitesse  Y,  le  rapport  e  de  l'excentricité  à 
ce  demi  grand  axe  s'obtient  par  la  relation  suivante  (  *)  : 

'-'      .  '"^^)- 

Enfin,  si  l'on  nomme  p,  la  long;itude  de  la  planète,  quand  elle 
se  trouve  à  l'extrémité  d'un  rayon  donné  r,  et  u  celle  du  pé- 
rihélie de  l'ellipse,  mesurées  toutes  deux  dans  le  plan  de  cette 
courbe,  l'inconnue  w  se  conclura  de  l'équation  focale 

(3)  r  =  — ilir^fl— , 

1  -htf  COS(p^-ct) 

dans  laquelle  l'angle  p  —  or  représente*! 'anomalie  vraie  de  la  pla- 
nète, comptée  à  partir  du  périhélie  de  l'ellipse  résultante  des 


{*)  A  la  page  ^i^,  dans  ]o  n»  222  de  Poisson,  il  faut  changer  partout 
cqs(f  en  sino ,  et  rétablir,  dans  la  formule  (  t^)?  le  facteur  r  qui  est  omis  au 
dénominateur. 


PHYSIQUE.  a<^  I 

données  assignées.  Cette  courbe  est  ainsi  entièrement  déterminée, 

tant  de  position  que  de  forme  ;  et  le  moyen  mouvement  —  on  n  de 

la  planète  se  conclura  de  son  demi  grand  axe  par  la  relation  gé- 
nérale 

(4)  /i  =  fl'»\/jl, 

qui  convient  à  son  état  supposé  d'isolement. 

Les  relations  exprimées  par  les  équations  (i)',  (2),  (3)  étant 
générales 9  pourraient  être  appliquées  dans  un  sens  inverse,  c'est- 
à-dire  que  9  si  Ton  se  donnait  les  éléments  a,  e,  w  de  l'ellipse  fixe, 
on  en  déduirait  le  rayon  vecteur  r,  l'angle  â,  et  la  vitesse  tangen- 
tielle  y,  pour  chaque  longitude  v^  assignée  à  la  planète  dans  le 
plan  de  cette  ellipse,  déterminé  par  les  éléments  9  et  ^ . 

Pour  que  cette  application  inverse  soit  complète,  il  ne  reste 
plus  qu'à  pouvoir  assigner  l'époque  à  laquelle  la  planète  atteint 
chaque  longitude  désignée  p.  Ici  il  faut  évidemment  faire  interve- 
nir la  loi  suivant  laquelle  s'opère  son  mouvement  circulatoire. 
Elle  consiste  en  ce  que  son  rayon  vecteur  r  décrit,  autour  du.centre 
du  soleil ,  des  aires  curvilignes  proportionnelles  au  temps.  Soit  dv 
le  petit  arc  de  longitude  décrit  ainsi  par  ce  rayon  pendant  un  in- 
tervalle de  temps  inGniment  petit  dt,  l'aire  curviligne  correspon- 
dante sera,  aux  quantités  près  de  second  ordre >  \  r^  dvy  d'où,  par 

de  la  révolution  totale  de  la  planète  dans  son  ellipse ,  dont  la  sur- 
face est  ita^^i  —  f%  la  portion  de  cette  aire  décrite  dans  le 

temps  I,  sera  proportionnellement , ~ ou~«a*yi  —  e% 

puisque  •—  est  /t.  Egalant  donc  cette  expression  à  la  précédente, 


on  en  tire 


«t  y  par  suite , 


dt  ^ 


r^  dv 

ndt  =r ===  « 
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OU  ,  en  remplaçant  r  par  son  équivalent  algébrique  (3) , 

(5)  nât=    -^ --. 

|l  -4-  ecOS((' —  xs)Y 

Dans  cette  équation  différentielle,  les  éléments  a,c,is,  de 
l'ellipse,  ainsi  que  n  qui  dérive  de  a,  sont  constants;  p  ett  sont 
seuls  variables.  Or,  quand  rexcentricité  e  est  une  fraction  moin- 
dre que  0,66195,  ce  qui  a  lieu  dans  les  ellipses  de  toutes  les  pla- 
nètes jusqu'ici  découvertes,  le  second  membre  peut  être  déve- 
loppé suivant  une  série  toujours  convergente ,  dont  tous  les  termes 
sont  immédiatement  intégrables,  et  qui  est  démontrée  par  La- 
place,  au  livre  n  de  la  Mécanique  céleste,  chapitre  III,  §  16  (*). 
Cette  transformation  donne 

(5)  /zf//  =  û?p  ji  -h  E(0  ços(p— cj)  -f-  E^)  cos 2 (p  —  ct) -h EC=»)  cos3.(p  — o).-!i 

Les  coefficients  EO),  EC'\ . . ,,  E(')  étant  des  fonctions  de  c  seul, 
qui  ont  pour  forme  générale 

.2^' 1 1  -f-i  \/i  — eA 

E(o  =  (-iy_L__=^. 

(^i-hVi  — ^0 

En  effectuant  l'intégration  sur  les  deux  membres  ainsi  disposés, 
et  ajoutant  à  l'intégrale  du  premier  une  constante  arbitraires,       j 
afin  de  comprendre  dans  le  résultat  toutes  les  équations  en  termes 
fi^is  qui  peuvent  satisfaire  à  la  relation  différentielle  (5),  on 
obtient 

(6)  /2f-f-e=P-l-E(')sin(p  — CT)-4-iE(')sin2(p  — cr)+|E(3)sin3(ï'-o)..; 

/zr  -f-  e ,  s'appelle  la  longitude  moyenne  de  la  planète ,  comme  étant 
la  portion  de  sa  longitude  vraie  v  qui  est  exempte  d'inégalités  pé- 
riodiques, et  qui  s'accroît  proportionnellement  au  temps/.  Or 
nous  sommes  convenus  de  compter  le  temps  en  années  juliennes 


{*)  Cette  limite  pumérique  de  la  convergence  a  été  établie  par  Laplace 
dans  le  supplément  au  tome  V  de  la  Mécanique  céleste ,  page  1 1,  lequela  été 
trouvé  dans  ses  manuscrits ,  et  imprimé  après  sa  mort. 
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de365J,  25,  partant  du  i***  janvier  1800,  et  les  moyens  mouve- 
ments n  y  rassemblés  dans  le  i""'  tableau  du  §  190  ont  été  évalués 
d'après  cette  condition.  Supposons  qu'à  cette  origine,  la  pianète, 
à  laquelle  nous  appliquons  nos  formules,  se  soil  trouvée  avoir,  dans 
le  plan  de  son  orbite,  la  longitude  vraie  t^o  que  Tobservalrion  ait 
fait  connsûtre.  Alors  il  faudra  que,  pour  cette  planète  en  parti- 
culier, l'équation  (6)  soit  satisfaite,  qnand  on  y  supposera  à  la 
fois  f^=r  f^o  et  t  oui  ;  ce  qui  exige  qu'on  ait 

£  =  p.  4- EO)  sin  (p.  — u)  4- 1  E(»)  sin  2  (Po— o)  +  j  E(»)  sin  3(1^0— ci).  .  . 

La  constante  •  se  trouve  doùc  déterminée  par  cette  condition. 
Elle  le  serait  également  par  toute  autre  longitude  vraie  p^  qui  au- 
rait appartenu  à  la  planète ,  quand  le  temps  t  avait  la  valeur 
connue  r„.  La  constante  e  a  été  appelée  l'époque  de  la  longitude 
moyenne,  d'après  ce  mode  de  détermination  dépendant  du  temps. 

124.  Replaçons  maintenant  la  planète  m  dans  les  mêmes  condi- 
tions initiales  de  distance  r  et  de  vitesse  V,  que  nous  lui  avions 
attribuées  au  commencement  du  paragraphe  précédent  ;  mais,  au 
lieu  de  la  laisser  entièrement  libre ,  mettons  en  sa  présence  une 
autre  planète,  une  seule,  ayant  pour  masse  m\  qui  se  trouve 
actuellement  éloignée  de  m  à  la  distance  A ,  connue  en  direction 
ainsi  qu'en  grandeur.  Puis,  après  qu'elle  aura  exercé  son  attraction 
sur  m ,  pendant  un  intervalle  de  temps  infiniment  petit  dtj  à  cette 
distance ,  anéantissons-la  par  la  pensée ,  et  voyons  ce  qui  arrivera. 

w'  exercera  sur  chaque  unité  de  masse  de  m  la  force  accélératrice — -> 

^  A' 

qui,  dans  l'intervalle  de  temps  dt,  lui  imprimera  un  incrément 
infiniment  petit  de  vitesse  «,  dirigé  de  m  vers  m\  suivant  la 
droite  A.  Cet  incrément  composé  avec  la  vitesse  V  engendrera  une 
résultante  V^  qui  en  sera  différente,  et  formera  généralement  avec 
le  rayon  r,  un  angle  ^,  autre  que  ^,  tant  en  direction  qu'en  am- 
plitude. Cet  effet  d'un  moment  étant  opéré ,  laissons  la  planète  m 
continuer  indéfiniment  sa.  marche  dans  ces  nouvelles  conditions. 
£lle  quittera  le  plan  qu'elle  avait  précédemment  décrit,  pour 
suivre  celui  qui  contient  r  et  V',  lequel  rapporté  de  ^méme,  à 
l'équînoxe  et  à  l'écliptique  fixes  de  1800,  aura,  pour  longitude  de 

T.    V.  i8 
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son  nœud  ascendant,  9',  différent  de  9,  et,  pour  inclinaison,  f',  diffé- 
rent de  «p.  En  outre,  V^  ne  pouvant  différer  qu'infiniment  peu  de  Y  à 
cause  de  la  petitesse  propre  de  la  force  perturbatrice,  et  de  la  courte 
durée  que  nous  avons  assignée  à  son  action,  la  nouvelle  orbite 
décrite  par  m  sera  encore  une  ellipse ,  ayant  pour  éléments  a\  éy 
m'y  généralement  autres  que  a^  ^»  cr?  d'où  résultera,  par  l'équa- 
tion (4)9  un  moyen  mouvement  n'  quelque  peu  différent  de  n» 
Enfin  Vépoque  de  la  longitude  moyenne^  qui  était  z^  aura  aussi  une 
autre  valeur  e%  puisqu'en  prenant  toujours^  pour  les  conditions 
déterminantes,  vz=z  ç^  quand  t  est  nul,  les  éléments  qui  lui  seront 
associés  dans  l'équation  (6)  seront  ^,  nr',  n\  et  non  plus  e^tsyn, 
comme  précédemment. 

121$.  Ceci  constaté ,  replaçons,  la  planète  m  dans  les  mêmes 
conditions  initiales  que  nous  lui  avions  d'abord  assignées,  et 
mettons  de  nouveau  en  sa  présence  la  planète  perturbatrice  m'. 
Mais,  au  lieu  de  restreindre  Faction  de  celle-ci  à  un  intervalle  de 
temps  infiniment  petit  dt ,  laissons -la  s'exercer  continûment  sur 
m ,  dans  toutes  les  positions  que  m'  pourra  prendre ,  eh  décrivant 
son  ellipse  propre,  que  nous  supposerons  d'abord  fixe,  pour  plus 
de  simplicité.  Alors,  à  chaque  époque  ultérieure  ^,  m  se  trouvera 
dans  des  conditions  actuelles  de  mouvement  différentes  de  celles 
que  nous  avions  appelées  initiales;  mais,  en  les  prenant  comme 
telles,  pour  cette  époque,  on  voit  que ,  pendant  l'intervalle  de  temps 
infiniment  petit  dt  qui  suivra,  m  décrira  une  oertaine  ellipse  dé- 
terminée par  ces  conditions,  de  sorte  que  son  mouvement  pourra 
être  considéré  comme  généralement  opéré  sur  une  ellipse ,  conti- 
nuellement variable  de  position  ainsi  que  de  forme ^  dont  les  élé- 
ments 0,7,  a,^,cr,  seront  des  fonctions  du  temps  t.  Ck>mme 
l'action  perturbatrice  sera  toujours  très-faible  comparativement  à 
celle  du  soleil ,  à  cause  de  la  petitesse  des  masses  m\  relativement 
à  M,  et  du  grand  intervalle  qui  sépare  les  planètes  les  unes  des 
autres ,  les  variations  de  ces  éléments ,  pendant  chaque  intervalle 
de  temps  infiniment  petit  dty  seront  très-petites  du  même  ordre, 
et  pourront  se  représenter  par  leurs  différentielles  £/9,  d^y  da^  deyda. 
Le  problème  analytique  consistera  donc  à  former  les  expressions 
de  ces  différentielles  en  fonction  du  temps/,  et  à  les  intégrer, 


pour  connaître  IVffet  total  qui  résulte  de  leur  accumulation  après 
un  temps  fini. 

Dans  l'ellipse  constante  décrite  par  une  planète  qui  est  sup- 
posée exister  seule  dans  l'espace  avec  le  soleil ,  le  moyen  mou- 
vement révoludf  que  nous  avons  nommé/?,  a  pour  valeur — « 

Tétant  la  durée  d'une  révolution  sidérale  complète;  et,  dans 
cette  même  supposition  d'isolement,  n  est  lié  au  demi  grand  axe  a^ 
par  la  condition  générale 

(4).  /i  =  /i"^v^. 

On  peut  étendre  cette  relation  au  mouvement  troublé,  en  considé- 
rant n,  comme  le  moyen  mouvement  qui  s'établirait  pendant  cha- 
que intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt^  et  subsisterait  ensuite 
indéfiniment  si  les  forces  perturbatrices  cessaient  tout  à  coup 
d'agir.  Alors,  dans  sa  signification  générale,  n  devient  une  fonc- 
tion du  temps  r,  dépendante  du  demi  (^nd  axe  instantané  a. 

On  peut  aussi ^  soUs  ces  mêmes  conditions  d'instantanéité^ 
étendre  au  mouvement  troublé  l'équation  différentielle  (5),  qui 
exprime  la  constance  des  aires,  pourvu  qu'on  l'établisse  entre  les 
éléments  variables ,  et  qu'on  la  considère  dans  son  application  res- 
treinte à  chaqne  intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt.  Rien  ne 
s'opposera  aussi  à  ce  qu'on  développe  son  second  membre  en  série 
comme  nous  l'avons  fait ,  ce  qui  lui  conservera  sa  forme  précé- 
dente , 

(5)    ndt=d9\\  -4-E0)cos(c  — iîT)-f-E(»)cos2(i'— .«r)..  .| 

où  les  coefficients  E(*)  sont  des  fonctions  de  e  seul.  Mais,  pour  in- 
tégrer ses  deux  membres  ,il  faudrait  avoir  égard  à  la  variabilité  des 
éléments  qu'ils  renferment.  Dans  le  premier,  par  exemple ,  n  étant 
UDe  fonction  variable  du  temps  r,  son  intégrale  ne  sera  plus  /?/+ e, 
XDXi&J  ndt-^-  8 ,  le  symbole  /  indiqnant  une  quadrature  à  effectuer, 
et  E  désignant  une  constante  arbitraire.  Quant  au  second  membre, 
les  termes  qui  le  composent  contenant  implicitement  les  éléments 
variables  ^,  t?,  chacun  d*eux  ne  pourra  plus  immédiatement 
s'intégrer  comme  si  ces  quantités  y  étaient  constantes ,  auquel  cas 

i8. . 
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OD  aurait,  de  nicme  que  dans  le  §  125, 

(6)  //2r/^  4- e  =  t' 4- EC)  sin(p  — cy)  +  iE(2)sin2(*'  — ct) 

Toutefois,  on  peut  conserver  encore  cette  forme  à  l'intégrale 
résultante,  pourvu  que  l'on  y  fasse  varier  la  constante  arbitraires, 
de  manière  que  la  difTérentiafion  complète  des  deux  membres  re- 
produise réquation  différentielle  (&).  Or  cette  différentiation  ainsi 
effectuée  donne 

ndi  -^ds  =  r/f'-hEC)  Jpcos(p— ©)  -1- E(*)  rfpcdS2 (p  —  cf)... 

//ECO  •  ,/E(')   .     .       f  . 

H — de  sin  (v  —  xn)  +  |  — -— de sinii  (p  —  ts) 

de  ^  'de 

—  EC)  dxsCQi%[y — cr)—  E(')c?cjC0S2;(c  —  ct). 

Donc  si  l'on  détermine  la  variabilité  de  s  par  la  condition  que  sa 
différentielle  dg  soit  égale  à  la  somme  des  termes  qui  composent 
la  deuxième  ou  la  troisième  ligne  du  second  membre^  Tinté- 
grale  (6)  reproduira  identiquement  l'équation  différentielle  (5) 
dont  on  Ta  dérivée.  C'est  ce  que  fait  Laplace  au  livre  IV  de  la  Mé- 
canique céleste ,  §  64  ;  et  il  y  établit  également  les  formules  qui 
donnent  les  variations  différentielles  de  tous  les  autres  éléments  de 
l'orbite  troublée. 

1126.  N'ayant  voulu  présenter  iei  qu'un  cas  simple  qui  pût  don- 
ner une  idée  précise  des  variations  que  les  éléments  elliptiques  des 
planètes  éprouvent  par  l'effet  de  leurs  attractions  mutuelles ,  j'ai 
considéré  la  planète  perturbatrice  m\  comme  décrivant  une  ellipse 
ÎLH.^,  Mais  en  réalité  cette  ellipse  elle-même  devra  être  continuel- 
lement troublée  par  l'attraction  de  772 ,  ce  qui  influera  secondaire- 
ment sur  les  perturbations  que ttt  en  éprouvera.  Maintenant,  si 
Ton  veut  étendre  ces  considérations  à  l'ensemble  des. planètes  (jui 
circulent  simultanément  autour  du  soleil ,  le  problème  se  générali* 
sera  dans  l'énoncé  suivant. 

Connaissant 9  pour  un  instant  donné,  les  positions  tespectives 
de  toutes  ces  planètes ,  leurs  masses  rapportées  à  celle  du  soleil ,  et 
les  ûx  éléments  actuels  0,  <p,  a,  ^,  tj,  e,  de  l'ellipse  fixei  que 
chacune  d'elles  décrirait  invariablement  depuis  lors  si  elle. existait 
seule  avec  cet  astre  dans  l'espace ,   déterminer,  pour  tout  autre 
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iQslant  / ,  les  altérations  que  les  attractions  des  autres  planètes  ont 
dû  produire  dans  ces  six  éléments,  et  par  suite  dans  les  coordon- 
nées elliptiques  de  chaque  planète ,  savoir  :  dans  son  rayon  vec- 
teur r,  sa  longitude  vraie  p,  sa  latitude  \  ;  ces  deux  dernières  étant 
rapportées  à  Téquinoxe  et  à  l'édiptique  fixes  de  Tépoque  d*où:  l'on 
compte  les  mouvements. 

Enler  a  eu  le  premier  Tidée  de  considérer  les  attractions  mu- 
tuelles des  planètes,  comme  ayant  pour  résultat  de  faire  varier  à 
tout  instant  les  éléments  de  l'ellipse  que  chacune  décrirait  invaria- 
blement autour  du  soleil  si  elle  existait  seule  dans  l'espace  avec  lui. 
Le  germe  de  cette  idée  se  voit  dans  sa  Théorie  des  motivements  de 
la  lune  y  publiée  en  i^SS.  Car,  en  considérant  ainsi  le  plan  de 
l'orbe  de  ce  satellite,  rendu  mobile  par  l'action  perturbatrice  du 
soleil ,  il  obtint  immédiatement  la  relation  qui  devait  toujours  se 
maintenir  entre  le  déplacement  instantané  de  sa  trace  sur  le  plan 
de  l'écliptique  et  le  changement  instantané  de  son  inclinaison 
sur  ce  même  plan.  Trois  ans  plus  tard,  en  1756,  il  étendit  la 
même   considération    à    tous  les  éléments   des    ellipses   plané- 
taires. Mais  il  ne  parvint  pas  encore  à  en  tirer  des  formules, 
exactes,  complètes,  et  générales,  tant  la  complication  du  pro- 
blème était  grande.  Après  de  profondes  et  heureuses  recherches 
progressivement  suivies  par  Lagrange  et  Laplace  sur  les  diverses 
parties  de  cette  grande  question ,  Lagrange  la  reprit  tout  entière, 
avec  un  sueoès  complet ,  par  la  même  voie  qu'Euler,  dans  les  Mé^ 
moires  de  Berlin  pour  1 781  et  1782;  et  avec  une  opinillrelé  de 
travail  qui  ne  pouvait  être  inspirée  que  par  ce  succès  même,  il 
étendit  ses  applications  jusqu'aux  nombres,  pour  toutes  les  pla- 
nètes de  notre  système  solaire  qui  étaient  alors  connues,  en  se 
fondant  sur  la  petitesse  de  leurs  masses,  des  excentricités  de  leurs 
orbites,  et  des  inclinaisons  des  plans  de  ces  orbites  entre  eux.  Les 
formules  de  Lagrange  ont  été  depuis  perfectionnées  et  rendues 
plus  certaines  en  quelques  points  importants,  par  Laplace,  puis 
par  Poisson.  L'application  en  a  été  aussi  étendue  aux  deux  pla» 
nètes  Uranus  et  Neptune,  dont  la  première  était  trop  récemment 
découverte  pour  que  Lagrange  pût  la  comprendre  dans  ses  calculs 
numériques,  et  la  seconde  était  encore  ignorée.  Mais  le  fond  do 
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la  méthode  est  resté  le  même.  Si  les  planètes  télesçopîques,  décou- 
vertes de  nos  jours  en  si  grand  nombre  entre  Jupiter  et  Mars,  s'y 
prêtent  difficilement  parce  que  les  excentricités  de  leurs  orbites, 
et  les  inclinaisons  relatives  de  leurs  plans  sur  ceux  des  autres  pla- 
nètes sont  moins  restreintes,  Texcessive  exiguïté  de  leurs  masses 
rend  leur  influence  sur  l'ensemble  du  système  à  peu  près  insen- 
sible y  et  n'altère  pas  les  résultats  généraux  qui  ont  été  obtenus 
sans  en  tenir  compte.  Or  voici ,  en  somme ,  quels  sont  ces  ré- 
sultats. 

1117.  L'attraction  mutuelle  des  planètes  produit  dans  les  élé- 
ments de  leurs  ellipses  deux  sortes  de  variations ,  distinctes  entre 
elles  par  la  nature  des  quantités  dont  leurs  expressions  analytiques 
se  composent  y  et  aussi  par  Texcessive  différence  de  durée  que  né- 
cessite leur  entier  accomplissement,  du  moins,  quand  on  ne  com- 
pare ,  sous  ce  dernier  rapport,  que  celles  dont  les  effets  nous  sont 
sensibles.  De  ces  deux  sortes  de  variations ,  les  plus  promptes  à 
se  manifester,  dépendent  spécialement  des  positions  relatives  que 
la  planète  troublée,  et  les  planètes  troublantes,  occupent  à  chaque 
instant  dans  leurs  orbites  propres.  Elles  sont  par  conséquent  révo- 
lutives  comme  ces  positions  mêmes;  et  leur  ensemble  s^exprime 
par  une  somme  de  termes  individuellement  périodiques,  mais 
ayant  des  périodes  diverses,  dont  les  durées  dépendent  des  rap- 
ports qui  existent  entre  les  divers  multiples  des  moyens  mouvements 
de  la  planète  troublée  et  de  la  planète  troublante.  Lorsque  l'on 
borne  les  approximations  à  'comprendre  seulement  la  première 
puissance  des  masses  perturbatrices,  ce  qui ,  à  cause  de  leur  peti- 
tesse, suffit  presque  toujours ,  la  forme  générale  de  ces  termes  est 


sin 


m'  désigne  la  masse  de  la  planète  troublante;  A  et  B  sont  des  coef- 
ficients indépendants  de  ty  dont  le  premier  contient  comme  fac- 
teurs certaines  puissances  des  excentricités  et  des  inclinaisons,  tant 
de  la  planète  troublée  que  de  la  planète  troublante,  telles  qu'elles 
existent  à  l'époque  où  t  est  nul.  Enfin  n ,  n'  sont  les  moyens  mou- 
vements des  deux  planètes  à  cette  origine  ;  et  r ,  1'  des  nombres 
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entiers  9  pouvant  prendre  to^tes  sortes  de  valeurs  positives  j,  y 
compris  zéro.  Chaque  terme  pareil  accomplit  donc  le  cercle  entier 
de  ses  valeurs  dans  le  temps  (/]  qui  fait  parcourir  à  son  argument 
une  circonférence  entière  de  36o,  ou  36o.36oo'^,  si  Ton  suppose 
A,  n'^  exprimés  aussi  en  secondes  de  degré;  ce  qui  donne 

. 36o .  36oo'' 

^^^"~    i'n'-^in  ' 

S'il  existait  deux  planètes  dont  les  moyens  mouvements  n  y  n\ 
fussent  exactement  commensurables  entre  eux,  il  v  aurait  aussi 
pour  chaque  couple  deux  nombres  entiers  finis,  / ,  i\  qui  rendraient 
^ nf —  in  nuls,  et  donneraient  ainsi  une  durée  infinie  à  la  période 
correspondante.  Le  tableau  du  §  120  montre  que  cette  condition 
de  commensurabilité  n*a  pas  lieu  entre  les  planètes  principales  de 
notre  système  planétaire.  Le  cas  où.  elle  approche  le  plus  d'être 
remplie,  pour  des  valeurs  de  1  et  de  1"  peu  considérables,  c'est 
celui  de  Saturne  et  de  Jupiter.  £n  effet,  si  Ton  nomme  respective- 
ment S  et  J,  les  mouvements  moyens  de  ces  deux  planètes,  on  a, 
d'après  le  tableau  du  §  120, 

5S  =  2 19980",  635 
2J  =  2i85i3",438 

conséquemmen t   5  S  —  2  J  =       1 467 ",  1 97 

et,  par  suite, 

(t)  =  883%  5i . 

Les  actions  de  ces  deux  grosses  planètes  l'une  sur  l'autre ,  pro- 
duisent en  effet  dans  leurs  mouvements  elliptiques  des  variations 
de  sens  contraire  que  l'observation  avait  fait  apercevoir,  mais 
dont  la  marche  est  si  lente,  qu'on  les  avait  crues  constamment  pro- 
gressives. C'est  Laplace  qui  a  fait  connaître  leur  caractère  pério- 
dique dépendant  de  l'argument  5  S  —  2  J ,  et  qui  a  aussi  assigné 
leur  grandeur  absolue,  en  déterminant  les  expressions  algébriques 
des  coefficients  A  qui  les  affectent.  D'après  ses  calculs ,  les  altéra- 
tions des  longitudes  moyennes  des  deux  planètes,  dépendantes  de 
cet  argument  s'élèvent  dans  leur  maximum,  jusqu'à  ±21'  sexa- 
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gésimales  pour  Jupiter. et  zp^g'  pour  Saturne  ('^).  On  s*est  guide 
depuis ,  sur  cet  exemple,  pour  rechercher,  relativement  à  d'autres 
couples  de  planètes ,  les  in^alités  dépendantes  de  leurs  positions 
respectives ,  qui ,  ayant  aussi  de  longues  périodes ,  pourraient  de 
même  produire,  dans  leurs  mouvements,  des  dérangements  en 
apparence  progressifs.  Le  nombre  de  celles  qui  offrent  ce  caractère 
est  évidemment  illimité ,  puisque ,  quels  que  soient  les  moyens 
mouvements  n ,  n%  non  commensurables  entre  eux ,  il  y  a  une  in- 
finité de  nombres  entiers,  i ,  /',  qui  réduiront  la  différence  r'«'—  in, 
à  ne  comprendre  qu'un  arc  très-petit ,  comparativement  à  la  cir- 
conférence  entière.  Mais,  pour  que  ces  inégalités  méritent  qu'on  les 
signale ,  il  faut  que  le  coefficient  A  qui  les  affecte,  leur  donne  une 
amplitude  appréciable  aux  observations.  Or,  en  général ,  cette  con- 
dition ne  peut  être  remplie,  qu'autant  que  les  multiples  i',  /,  sont 
peu  élevés.  Ceci  résulte  de  deux  causes ,  l'une  physique,  qui  est 
propre  à  notre  système  planétaire  ;  l'autre  analytique ,  provenant 
de  la  forme  des  séries  par  lesquelles  on  obtient  les  expressions  de 
ces  diverses  inégalités.  La  cause  physique,  c'est,  pour  les  sept  pla- 
nètes pï'incipales ,  la  petitesse  des  excentricités  de  leurs  ellipses,  et 
la  petitesse  des  angles  que  les  plans  de  ces  ellipses  forment  entre 
eux.  Maintenant ,  si  l'on  considère  chacune  de  ces  quantités  comme 
«jtant  très-petite  du  premier  ordre ,  le  calcul  analytique  montre 
que  le  coefficient  A  de  chaque  inégalité  est,  aa  moins ^  de  l'ordre 
de  petitesse  /' — i.  Par  suite,  dès  que  les  nombres/,  «',  devien- 
nent tant  soit  peu  élevés,  ce  qui  agrandit  généralement  leur  dif- 
férence, l'atténuation  correspondante  du  coefficient  A,  affaiblit 
l'amplitude  des  inégalités  qui  ont  un  tel  argument ,  et  les  rend , 
pour  la  plupart,  négligeables.  C'est,  au  reste  ,'ce  dont  on  ne  peut 
être  complètement  assut-é  qu'en  déterminant  l'expression  analy- 
tique du  coefficient  A ,  opération  d'autant  plus  difficile  qu'il  est 
d'un  ordre  plus  élevé.  Parmi  le  très-petit  nombre  des  inégalités 
de  ce  genre,  que  Ton  a  reconnues  être  sensibles,  celles  qui  dépen- 
dent de  l'argument  5  S  —  2  J  dans  la  théorie  de  Saturne  et  de  Ju- 
piter, sont  de  beaucoup  les  plus  considérables,  et  ont  aussi  la  pé- 

(*)  Mi'comquc  céleste ,  tome  IH,  pag.  i3o  et  t^o,  ç'dit.  de  1802. 
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riode  d'accomglisseinent  la  plus  longue  (*),  Sauf  ces  cas  rares, 
toutes  les  autres  y  qui  dépendent  comme  elles ,  des  positions  rela- 
tives qne  les  planètes  occupent  successivement  dans  leurs  ellipses , 
ne  produisent  dans  les  mouvements  que  des  oscillations  alterna- 
tives ,  dont  le  caractère  révolutif  se  manifeste  dans  de  courts  inter- 
valles de  temps ,  ce  qui  les  a  fait  appeler  inégalités  périodiques. 
Cette  dénomination  toutefois  ne  doit  leur  être  appliquée  que  dans 
un  sens  relatif,  en  rapport  avec  leur  brièveté  et  leur  origine.  Car 
la  théorie  de  l'attraction  a  fait  connaître^  qu'au  sens  absolu ,  elle 
ne  leur  appartient  pas  exclusivement. 

t&8.  Tous  les  éléments  des  ellipses  planétaires  sont  affectés  par 
ce  genre  d^négalités  périodiques  et  passagères,  qui  proviennent 
de  la  diversité  des  aspects  sous  lesquels  les  planètes  se  présentent 
les  unes  aux  autres,  dans  le  cours  de  leurs  révolutions  individuelles. 
Le  grand  axe  na  des  ellipses,  n'en  est  pas  exempt.  Mais,  par  une 
propriété  qui  lui  est  spéciale,  il  n'en  subit  que  de  cette  sorte,  n*é- 
prouvant  ainsi,  dans  la  série  des  siècles  ,  qne  des  oscillations  dont 
retendue  et  la  durée  sont  renfermées  dans  d'étroites  limites!  Ce 
fait  capital  a  été  d'abord  établi  par  Lagrange ,  par  un  calcul  ap- 
proximatif, borné  à  l'évaluation  des  termes  perturbateurs  dont 
l'influence  est  la  plus  sensible ,  comme  contenant  la  première  puis- 
sance des  masses  perturbatrices ,  des  inclinaisons  des  orbites  entre 
elles,  et  des  excentricités.   Laplace   étendit  la  démonstration  à 


C^)  J^en  citerai  deux  de  ce  genre,  comme  exemples.  Uune  a  été  découverte 
par  M.  Airy  dans  le  mouvement  de  la  terre  troublé  par  Vénus.  Son  argu- 
ment est  iSn"  — 8n',  ce  qui  la  fait  du  5^  ordre ,  et  lui  donne  pour  période 
239  ans  juliens.  L''autre,  qui  a  été  découverte  par  M.  Le  Verrier  dans  le  mou- 
vement de  PaJIas  troublé  par  Jupiter,  dépend  do  termes  encore  bien  plus 
éloignes.  Son  argument  est  iSn*^  —  ^n'^,  n'"  étant  le  moyen  mouvement  de 
Pallas,  n}^  celui  de  Jupiter,  ce  qui  la  rend  du  11^  ordre.  Sa  période  est  de 
795  ans;  et,  dans  son  maximum  ,  elle  produit  une  altération  de  14' 55"  sur 
la  longitude  de  Pallas..  La  granité  inclinaison  de  cotte  planète  ne  permettait 
pas  de  déterminer  par  les  développements  ordinaires  le  coefllicient  A  (Tune 
inégalité  d^un  ordre  aussi  élevé.  Mais  M.  Le  Verrier  Pavait  obtenu  on  inter- 
polant les  valeurs  de  la  fonction  perturbatrice  qui  devaient  le  comprendre. 
M.  Caucby  a  depuis  effectué  (îcUe  détermination  par  un  procédé  analytique 
direct  ;  et  il  est  arrive  au  même  résultat  numérique  que  M<  Le  Verrier. 
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toutes  les  puissances  de  ces  deux  derniers  élémej^ts;  et  Poisson 
réussit  à  la  pousser  jusqu'à  la  deuxième  puissance  des.  masses  per- 
turbatricesy  en  lui  conservant  cette  généralité.  Ainsi  y  dans  toute 
cette  étendue  d'approximation,  il  est  démontré,  qu^abstraction  faite 
des  inégalités  dites  périodiques,  les  grands  axes  des  ellipses  pla- 
nétaires sont  constants;  et  que ,  pour  r.haque  planète,  leur  valeur 
moyenne  est  la  même  qu'ils  auraient  si  elle  existait  seule  dans 
l'espace  avec  le  soleil.  Les  durées  des  révolutions  sidérales  et 
les  valeurs  des  moyens  mouvements,  se  conservent  donc  constantes 
aussi ,  sous  les  mêmes  réserves  ;  car  ces  dernières  sont  liées  au 
demi  grand  ajce ,  par  l'équation  générale 

/i  =  fl    '  Vf*.  * 

Cette  persistance  se  trouve  en  effet  confirmée  aussi  approxima- 
tivement qu'elle  peut  l'être  par  les  évaluations  d'Hipparque  com- 
parées aux  nôtres,  comme  on  l'a  vu  dans  le  §  t2i.  Toutefois,  la 
démonstration  théorique  offre  une  bien  plus  grande  certitude. 
Car,  dans  les  limites  d'approximation  où  on  a  pu  l'étendre ,  elle 
nous  donne  mathématiquement  l'assurance  que  les  seules  attrac- 
tions mutuelles  des  planètes  actuellement  en  circulation  autour  du 
soleil,  ne  produiront  jamais  dans  leurs  distances  moyennes  à  cet  astre 
des  altérations  progressives,  qui  étendraient  ou  rapetisseraient  in- 
définiment les  orbites;  leur  unique  effet  sur  ces  distances  moyennes 
se  bornant  à  y  occasionner  des  oscillations  d'une  étendue  restreinte 
et  d'une  durée  passagère,  qui  dépendent  des  positions  relatives  où 
les  planètes  réagissantes  se  trouvent  successivement  amenées. 

129.  Mais,  outre  les  variations  de  ce  genre  qu'ils  parta^nt  avec 
le  grand  axe,  les  autres  éléments  des  ellipses  planétaires  en  éprou- 
vent, qui  se  montrent  toutes  différentes  de  celles-là  par  leur  du- 
rée, leur  mode  d'accomplissement,  et  l'absence  de  termes  expli- 
citement périodiques  dans  les  équations  différentielles  qui  les 
déterminent.  Ces  équations  se  ramènent  à  la  forme  linéaire  par  un 
choix  spécial  de  variables,  dû  à  Lagrange,  dans  lesquelles  les  incli- 
naisons des  orbites  se  trouvent  accouplées  aux  longitudes  des 
nœuds,  et  les  excentricités  aux  longitudes  des  périhélies;  ce  qui 
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sépare  les  équations  résultantes  en  deux  groupes  distincts  que  Ton 
traite  séparément.  Les  coefficients  de  ces  équations  finales  ne  con- 
tiennent rien  de  variable,  rien  qui  dépende  des  positions  succes- 
sives que  les  planètes  occupent  dans  leurs  orbites  particulières.  Il  nV 
entre  que  les  masses  des  planètes  réagissantes,  et  la  portion  constante 
des  grands  axes  de  leurs  ellipses,  quantités  qui  constituent,  pour 
ainsi  dire,  la  charpente  générale,  et  essentiellement  permanente 
du  système  planétaire  considéré.  Chaque  groupe  d'équations  diffé- 
rentielles ainsi  composées ,  s*intègre  alors  simultanément ,  par  les 
méthodes  connues;  après  quoi  on  particularise  les  constantes  ar- 
bitraires que  l'intégration  a  introduites  de  manière  que  les  inté- 
grales  obtenues  s^appliquent  spécialement  à  ce  système ,  et  repro- 
duisent ainsi  numériquement  les  inclinaisons,  les  excentricités,  les 
longitudes  des  nœuds  et  des  périhélies ,  telles  qu*on  les  y  observe 
à  une  époque  donnée,  par  exemple  au  i^'  janvier  i8oo.  Quand 
cette  condition  est  remplie ,  les  intégrales  particularisées  donnent 
les  valeurs  de  ces  mêmes  éléments  pour  toute  époque  antérieure 
ou  postérieure ,  telles  qu'on  a  dû  les  observer,  ou  qu'on  les  ob- 
servera. 

130.  Il  ne  nfest  pas  possible  de  rapporter  ici  la  série  des  calculs 
analytiques  qui  conduisent  à  ces  résultats.  Il  faut  les  étudier  dans 
le  Mémoire  de  Lagrange  pour  1782,  qui  en  offre  l'exposé  original, 
et  dans  le  livre  II  de  la  Mécanique  céleste  où  ils  sont  considérable- 
ment étendus  et  perfectionnés.  Mais  j'emprunterai  à  ces  ouvrages 
les  formules  finales  pour  en  faire  voir  clairement  la  signification 
et  la  portée;  espérant  que  cela  pourra  servir,  avec  quelque  utilité , 
à  diriger  les  idées  et  assurer  les  pas  de  ceux  qui  voudraient  péné- 
trer dans  ces  grandes  théories. 

Admettons  que  les  masses  réagissantes  sont  les  sept  planètes 
principales  du  système  solaire  :  Mercure ,  Vénus ,  la  terre ,  Mars , 
Jupiter,  Saturne,  Uranus.  On  demande  de  déterminer  les  élé- 
ments véritables  de  leurs  ellipses  pour  une  époque  quelconque , 
séparée  par  un  nombre  t  d'années  juliennes ,  de  celle  que  l'on  a 
choisie  comme  origine  de  numération  du  temps ,  et  que  je  sup- 
poserai être  le  i*"^  janvier  1800  par  exemple.  Les  conditions 
du  problème  étant  ainsi  fixées,  on  associe  dans  une  même  re- 
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cherche,  les  grandeurs  des  excentricités  et  les  positions  des  périhé- 
lies. Soit,  à  cette  époque  distante,  e  l'excentricité  de  Tellipse  de 
Mercure,  évàluéie  en  parties  de  son  demi  grand  axe;  et  m  la  lon- 
gitude de  son  périhélie  mesurée  dans  le  plan  de  Tellipse ,  à  partir 
de  réquinoxe  fixe  de  1800.  On  substitue  à  ces  deux  éléments , 
deux  nouvelles  variables  A  et  /,  telles  qu'on  ait  (*) 

/i  =  ^sint7,     /  =  ecosi7. 

Oh  applique  une  transformation  semblable  aux  autres  planètes , 
en  désignant  les  deux  éléments  et  les  deux  variables  qui  leur 
sont  propres,  par  des  indices  numériques  procédant  suivant 
Tordre  de  leurs  distances  au  soleil.  La  théorie  de  l'attraction 


(^)  J'emploie  ici  la  notation  de  Laplace  qui  a  été  adoptée  par  M.  Le  Ver- 
rier dans  les  Additions  à  la  Connaissante  des  Temps  de  i843,  ou  il  a  repris  les 
déterminations  numériques  de  Lagrange  en  les  éteQ.dant  aux  sept  planètes 
principales  du  système  solaire,  avec  tous  les  perfectionnements  de  détails 
qu^il  était  possible  anjourdlini  d^y  apporter.  Néanmoins,  comme  on  trou- 
vera sans  doute  aussi  intéressant  qu'instructif,  de  remonter  au  travail  ori- 
ginal de  Lagrange,  je  rappellerai  ici  la  notation  correspondante  dont  il  a 
fait  usage',  en  indiquant  les  pages  du  Mémoire  de  178a  où  il  l'introduit. 

Les  variables  auxiliaires  que  Laplace  appelle  h  ei  ly  sont  dans  Lagrange 
x^y.  Et  il  les  introduit  page  194,  pour  former  les  relations 


x=z  X  sin  j? ,     T^=-X  cos  9 , 


où  Jl  désigne  Pexcentricité,  ç»  la  longitude  de  Paphélio  rapportée  à  Tcqui- 
uoxe  fixe  de  1700.  Ces  relations  sont  ainsi  exactement  les  mêmes  que  La- 
place a  établies;  et  il  les  emploie  au  même  usage  que  Lagrange. 

Lagrange,  pog.  a33 ,  établit  généralement  les  équations  difTércntielIcs,  et 
les  intégrales  (  A  ),  pour  un  nombre  quelconque  de  planètes.  Mais  dans  Tap- 
plication  à  notre  système  planétaire ,  il  facilite  les  déterminations  numé- 
riques, en  partageant  ce  système  en  deux  groupes,  Vm\  ne  renfermant  <][^]e 
Saturne  et  Jupiter,  pag*  241»  où  Von  néglige  les  attractions  des  quatre  pla- 
nètes moindres.  Mars,  la  terre,  Vénus,  Mercure.  L'autre,  pag.  a53.  se 
compose  de  celles-ci ,  sur  lesquelles  on  néglige  l'action  du  premier.  Mais  lâ 
connaissance  imparfaite  qu'on  avait  alors  des  masses  do  ce  second  groupe, 
particulièrement  de  Vénus,  altère  l'exactitude  des  résultats  numériques  qui 
s'y  rapportent.  C'est  un  des  desiderata  que  M.  Le  Verrier  a  entrepris  de 
remplir  dans  la  Connaissance  des  Temps  de  i843,  en  se  servant  de  donnccf 
moins  incertaines. 
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fournil  alors  entre  ces  quatorze  variables,  quatorze  équations 
diffcrentielles  linéaires,  du  i^'  degré 3  lesquelles  donnent  lieu  à 
autant  d^intégrales  contenant  le  même  nombre  de  constantes  arbi- 
traires, que  Ton  détermine  par  la  condition  de  reproduire  les 
excentricités  et  les  longitudes  des  périhélies,  telles  qu'on  les  ob- 
serve quant  /  est  nul.  Ces  opérations  faites,  les  deux  variables 
h  y  /,  propres  à  chaque  planète  s'obtiennent  individuellement 
exprimées,  sous  les  formes  suivantes,  dont  chacune  contient  un 
nombre  de  termes  égal  à  celui  des  planètes  réagissantes  : 

h  =:Nsin(g'r  +  p)  +  N,  sin  (g,^-f- p.) -h  ..., 
/  =N  cos(g'/-+-p)-f-N,  cos(g',^-+-p,) 


^^)       i  /*'  =  N'sin(g'^+p)  +  N\sin(g',^-f-pi)  +  ..., 
/'  ^  N'cos  {gt-h  p)  +  N',  cos{gJ-^  p,)  4-  . . . . 

Les  coefficients  N,. . .  des  facteurs  périodiques  sont  des. nom- 
bres fractionnaires  abstraits,  différents  entre  eux  par  leurs  va- 
leurs, et  occasionnellement  par  leurs  signes  dans  les  exprès- 
sions  de  A  et  de  /,  relatives  aux  différentes  planètes;  mais 
ils  sont  tous  fort  petits.  Les  arguments  g:^  +  P ,  ^1  '  +  Pi  9  * . .  res- 
pectivement attachés  à  chacun  d'eux,  sont  communs  à  toutes 
les  planètes,  p^  pi, . . .  J  représentent  des  arcs  constants ,  de  va- 
leurs diverses.  Le  temps  t,  ne  s'y  montre  que  dans  les  produits 
gt,  git,. . .  où  les  coefficients  g' ,  g^i, . . .  ne  s'élèvent  qu'à  de  très- 
petits  nombres  de  secondes  de  degré,  différents  entre  eux.  Ces 
coefficients  ^,  ^1, .  •  •  sont  les  racines  diverses  d'une  équation. al- 
gébrique d'un  degré  égal  au  nombre  des  planètes  dont  on  consi- 
dère Tensemble ,  ce  qui  la  rend  du  7*^  degré  dans  l'application 
que  nous  avons  en  vue.  Lagrange  en  a  le .  premier  démontré 
Texistence,  la  formation,  et  le  mode  de  résolution  approxi- 
matif. Mais  Laplace  a  fait,  à  ces  résultats  une  addition  d'une 
grande  importance,  en  prouvant  que  les  racines  g*,  sont  nécessai- 
rement toptes  réelles,  et  inégales,  lorsque  les  masses  réagis- 
santes ont  leurs  mouvements  de  circulation  dirigés  dans  un 
même  sens,  comme  cela  a  lieu  dans  notre  système  planétaire.  Ce 
double  caractère  de  réalité ,  et  d'inégalité  des  racines  gy  est  la 
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condition  qui*  assure  la  périodicité  des  expressions  précédentes  : 
car,  si  l'une  ou  l'autre  de  ces  particularités  manquait ,  les  sinus 
et  cosinus  y  seraient  remplaces ,  soit  partiellement ,  soit  en  tota- 
lité,  par  des  termes  qui  contiendraient  le  temps  t  explicitement, 
sous  forme  d'exponentielles  ou  de  puissances,  ce  qui  donnerait 
aux  variables  A,  /,  A',  /',.•.,  une  mutabilité  illimitée,  au  lieu  d'une 
variabilité  restreinte. 

Ces  formules  étant  établies,  et  tous  leurs  éléments  évalués 
en  nombre,  on  en  déduira  l'excentricité  de  chaque  planète, 
et  la  longitude  de  son  périhélie ,  à  une  époque  quelconque ,  en 
formant,  au  moyen  des  variables  h  et  l  qui  s'y  rapportent,  les 
deux  équations 

^'=A'4-/»,     tangCT  =  -. 

La  première  étant  développée  avec  les  expressions  générales 
dé  A  et  de  /,  donne 

.  • 

e'=  N^-4-N;-4-NÎ  -f-...  -f-2NN.cos[(g.-g')^-f-p.-p], 

aNNjCosfrg',  — g'^f-f.pa  — p], 

•.2N,N,cos[{g^j  — g'.^-h  Pa  — p.], 
etc. 

Maintenant  prenez  tous  les  coefficients  N ,  N, ,  Nî  , . . .  avec  le 
signe  positif,  et  formez  leur  somme 

E  =  N-+-N,-|-Na,  ..,etc. , 
vous  en  tirerez 

-+-2NN,,  . 

-f-2N,Nj, 

etc. 

Les  termes  carrés  du  ^cond  membre,  sont  les  mêmes  que  ceux 
de  e';  mais  chacun  des  produits  multiples,  est  plus  grand  que  son 
correspondant  de  e*  qui  a  leà  mêmes  facteurs  non  périodiques,  puis- 
que ce  correspondant  est  multiplié  par  un  cosinus  réel,  qui  ne  peut 
surpasser  i .  Conséquemment  e^  sera  toujoiirs  moindre  que  E'>'  et, 
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par  suite ,  e  moindre  que  £.  Ainsi  la  somme  £  est  une  limite,  que 
l*excentricité  réelle  e  ne  peut  jamais  dépasser  ni  même  attein* 
dre.  Cette  formule  remarquable  a  été  donnée  par  Lagrange  dans 
le  Mémoire  de  1782,  pag.  284.  En  rappliquant,  M.  Le  Verrier 
a  trouvé,  pour  les  excentricités  des  sept  planètes  principales, 
les  limites  supérieures  rassemblées  dans  le  tableau  suivant,  où 
je  place  en  regard  les  valeurs  de  cet  élément  pour  1800, 
qui  ont  servi  de  données  à  ses  calculs.  Le  Mémoire  où  il  les  a 
consignés ,  est  inséré  aux  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps 
pour  Tannée  i843,  pag.  ^\, 


Mercure. 
Vénus.  . 
La  terre. 

Mars 

Jupiter. . 
Saturne. 
XJranus. 


■  XCKHtkiaTK    BK    180O. 


LIMITE  SUPEAIBCRB  DB  0. 


o,3o56i6 

0,225646 

0,006862 

0,086716 

0,01679a 

0,077747 

0,09321% 

0,142243 

0,048163 

0,061548 

o,o56i5  0 

0,084919 

0,04661  I 

0,064666 

On  a  vu  précédemment  que  les  demi  grands  axes  a  des  ellipses 
planétaires  ne  sont  assujettis  qu'à  des  variations  périodiques , 
restreintes  dans  d'étroites  limites.  On  voit  ici  que  les  rapports  e 
clés  excentricités  à  ces  demi  grands  axes ,  ne  seront  jamais  que  de 
petites  fractions  de  Punité.  Or,  dans  une  ellipse  dont  h  est  le 
demi  petit  axe  perpendiculaire  à  a ,  on  a 


^  =  fl  v^i  — 


e\ 


donc  ^  restant  toujours  une  très-petite  fraction,  h  sera  toujours 
très-peu  différent  de  a ,  lequel  lui-même  n'.est  assujetti  qu'à  des 
variations  périodiques  d'amplitudes  restreintes.  Ainsi,  dans  au- 
can  temps  les  ellipses  planétaires  actuellement  existantes,  ne 
pourront  ni  s'allonger,  ni  s'élargir  ou  s'aplatir,  indéfiniment. 
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151.  Rxamînons^  maintenant  les  mouvements  de  leurs  périhé* 
lies.  La  tangente  dç  leur  longitude ,  à  une  époque  qaetconqae, 

est  exprimée  par  le  rapport-*  Pour  en  simplifier  Tétude,  je  la 

contracté  généràlemeni  sous  cette  forme  symbolique  : 

,  2 N sine 

tang  or  =  —--^ » 

^  2Ncosc 

où  2  est  Je  signe  caractéristique'  des  différences  finies ,  et  c  le  type 
représentatif  des  arguments  gt-hp,  git-^Ptj. . .  etc.  Alors,  dans 
le  Ménaoire  de  M,  Le  Verrier  que  j'ai  cilç  tout  à  l'heure,  je  trouve 
à  la  page  38  un  Tableau  qui  contient  les  valeurs  numériques  des 
variables  A ,  /,  pour  les  sept  planètes  qu'il  a  considérées  ;  et  sur 
ce  nombre  j'en  remarque  quatre,  Mercure,  Mars,  Jupiter,  Sa^ 
turne,  pour  chacune  desquelles  un  des  coefficients  N  surpasse  la 
somme  de  tous  les  autres  pris  avec  un  même  signe ,  en  sorte  qu^il 
doit  avoir  une  influence  dominante  sur  les  variations  de  tang  cr. 
Désignant  donc  ce  coefficient  principal  par  N^,  ^n'  +  P»  ou  c^  sera 
Targument  angulaire  auquel  il  est  associé.  Dans  un  tel  cas  y  soit 

as  représentant  une  qualité  indéterminée.  Je  dis  que  cette  quantité 
complémentaire  j?,  ne  variera  qu'entre  certaines  limites  fixes;  et 
qu^ainsi  le  mouvement  total  de  la  longitude  u  se  composera  de 
ses  oscillations  périodiquement  associées  à  un  mouvement  révo- 
lutif  continu,  dont  gnt  exprimera  la  vitesse  moyenne.  Pour 
prouver  ce  fait,  remplaçons  gn^-h^n  par  c„;  él,  a:  étant  cj  —  c., 
nous  en  déduirons 

2  N  sine       sine- 


taug.r 

— 

ZN 

cose 

cosc„ 

i-h 

sine„ 

îNsinc 

cose„ 

SNcose 

£n  réduisant  les  deux  termes  du  numérateur  à  un  dénomina- 
teur commun,  le  produit  ^„sine„cose„  provenant  du  premier 
sera  détruit  par  Je  produit  —  N„cose„sin  e.  provenant  du  second. 
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Une  opération  semblable,  effectuée  sur  le  dénominateur,  fournira 
les  deux  termes  +  N„  cos'c„  +  N„  sin'c„  qui  se  composeront  en  un 
seul  Ni,.  Je  le  sépare  ;  et,  employant  le  symbole  Z'  pour  désigner  la 
somme  des  autres,  on  a  finalement 

_      2'Nsin(c — c„) 
^"""^ ^  ■"  N„-+-2'Ncos(c~r„)" 

Pour  fixer  la  discussion  je  supposerai  que  le  coefficient  N„  est 
positif.  S'il  ne  Pétait  pas,  on  le  rendrait  tel  dans  notre  dénomina- 
teur, en  changeant  Tindéterminée  -i-  x  en  — y.  Ceci  convenu, 
on  Yoit  déjà  que  tang  x  ne  peut  pas  devenir  infinie,  ce  qui  élèverait 
'V  jusqu'à  db  90° ,  car  pour  cela  il  faudrait  que  la  fonction  placée 
en  dénominateur  devint  occasionnellement  nulle,  ce  qui  est  im- 
possible, puisque,  par  hypothèse,  N»  surpasse  2'N,  tous  les  coeffi- 
cients N  étant  pris  avec  le  signe  positif.  L'arc  x  sera  donc  toujours 
moindre  que  ±90" ,  et  par  conséquent  il  ne  saurait  s'étendre  in- 
définiment comme  g"»  r. 

On  peut  même,  dans  chaque  cas  pareil ,  lui  assigner  une  limite 
à  laquelle  il  sera  toujours  inférieurv  En  effet ,  le  numérateur  de 
tang  X  sera  toujours  moindre  que  2'  N,  et  son  dénominateur  plus 
grand  que  N„ — 2'N.  Donc  si  l'on  forme  une  quantité  X,  telle 
qu'on  ait 

*  2'N 

l'arc  X  sera  toujours  moindre  que  X. 

En  opérant  ainsi  sur  lés  valeurs  de  h  et  de  /,  du  tableau  de 
M.  Le  Verrier,  qui  se  prêtent  à  cette  application ,  j'ai  obtenu  les 
résultats  suivants,  où  les  longitudes  sont  comptées  à  partir  de 
l'équinoxe  du  i**"  janvier  1800,  sur  l'ècliptique  de  la  même  époque 
maintenu  fixe. 
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uaiTB 

If  ont 

de» 

planètes. 

TEHM!'.    DOMiKAItT. 

à  une  époque  quelconque, 

séparée  du  i^r  janvier  1800  par  le  oombre 

d'anoées  juliennes  f, 

positif  pour  les  postérieures, 

et  négatif  pour  les  antérieures. 

supérieure 
d*ampljtade 
de  la  partie 

périodique  x^  ' 
X 

Mercure.  . 

N,'i^(ffi'+w 

tff    =    5^^989/    -h  85.47.45  -+-  X 

0     t     n 
25.  9.27 

Mars. . . . 

N.:!,"(ft«-»-w 

vi'^  =  1 7,8633 1  —  45.a8  59  H-  x'" 

86.47.5G 

Jupiler. .. 

N.cÔb(«".'  +  /5.) 

ct'^-   3,7i364i-+-  27.21.26 -h  a:'^ 

33.2g.  3 

Saturne . . 

N,:;",(?,<+/3.) 

fs'  =a2,4'Ji73t  -+-126.4Î.  8-hx^ 

72.u1.54 

Ces  quatre  périhélies  ont  donc  nn  mouvement  de  longitude  di- 
rect et  uniforme ,  qui  est  modifié  par  une  inégalité  périodique 
(I*amplitude  restreinte.  Pour  ceux  des  trois  autres  planètes,  Vénus, 
la  terre  et  Uranus^  la  loi  de  leur  transport  est  moins  facile  à  dé- 
mêler. Quant  à  ces  quatre ,  la  partie  moyenne  et  uniforme  de  leur 
longitude  les  fait  successivement  correspondre  à  tous  les  points  de 
la  circonférence.  Mais,  à  cause  de  la  petitesse  des  coefficients  de  /* 
ce  mouvement  révolutif  s'opère  pour  tous  avec  une  extrême  len- 
teur. Par  exemple  le  périhélie  de  Saturne,  dont  la  marche  est  la 
plus  rapide,  accomplit  une  de  ces  révolutions  entières,  dans  un 

nombre  d'années  juliennes  égal  à  ;7^-^ — —5  ou  57786.  La 

marche  de  la  partie  périodique  x  est  aussi  d'une  lenteur  compa- 
rable à  celle-là ,  puisque  chacun  des  sinus  et  des  cosinus  qui  la 
coihposent,  ne  contient  le  temps  f,  qu'affecté  d'un  coefficient 
très-petit  ;  et  la  même  conclusion  s'applique  généralement  aux  ex- 
pressions de  h  et  de  /,  par  le  même  motif.  Par  suite  de  ceci ,  dans 
l'intervalle  de  quelques  années,  ou  même  d'un  ou  deux  siècles, 
les  variations  de  ces  quantités ,  et  celles  de  ^ ,  tr ,  qui  en  dépen- 
dent ,  se  présentent  à  l'observation  comme  sensiblement  propor- 
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tionnelles  aii  temps.  G*est  pourquoi  lorsqu^on  veut  seulement  les 
obtenir  pour  des  intervalles  de  temps  ainsi  restreints,  ce  qui  suffît 
aux  usages  pratiques  de  Fastronomie ,  on  se  borne  à  évaluer  les 

dh    dl  .  .       1     . 

rapports  —  9  -r»  pour  1  époque  prise  comme  origme  çu  temps  r, 

eu  les  déduisant  des  équations  différentielles ,  sans  remonter  aux 

de 
intégrations  ;  puis  on  en  déduit  les  valeurs  correspondantes  de  -r-  9 

rfor 

—  î  au  moyen  des  relations  générales 


4?>  =  /»  -h  h\ 

tang  m  =z-j 

» 

qui  étant  différentiées  donnent 

de              dl           ,  dh             I       dm 
dt              dt              dt        cos'cr  dt 

,  dh       ,  dl 
l h^ 

dt           dt 
P 

Or 

\ 

I 

n 

0 

I  H-  tang^  m 

"~  /'  -h  A»  " 

~?' 

on  a  donc  finalement 

de        Idl      hdh 
^'^                                  dt '^  e dt'^  e  dt' 

• 

.                                      dm        l  dh 
^^^                                  dt'~e^dt 

hdl 
'^ë^Jt' 

Il  ne  reste  plus  qu'à  mettre  dans  les  seconds  membres  les  va- 

leurs  de  3-  9  -p  ï  déduites  des  équations  différentielles ,  et  celles 
dt    dt 

dec,  /,  A,  déterminées  par  l'observation,  pour  l'époque  prise 
comme  origine  du  temps.  Toute  cette  théorie  et  ses  déductions , 
Unt  générales  que  pratiques ,  ont  été  exposées  en  entier  par  La- 
grange  dans  son  Mémoire  de  1782.  Laplace  en  a  reproduit  et  per- 
fectionné l'ensemble  dans  la  Mécanique  céleste.  Enfin  M.  Le  Ver- 
rier en  a  développé  toutes  les  applications  numériques ,  dans  les 
Additions  aux  Connaissances  des  Temps  dç  i843  et  i844j  ^vec 
clarté,  et  une  recherche  de  précision,  qui  ne  laissent  rien  à  désirer. 

19.. 
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Dans  les  équations  précédentes  (i) ,  (2) ,  les  quantités  A,  /,  ^ , 
ainsi  que  leurs  coefficients  différentiels,  sont  des  nombres  abstraits. 
Mais  comme,  dans  les  applications,  la  valeur  de  ^cr  doit  être  em- 
ployée  en    secondes  de   degré,  on  y   remplace  son  expression 

abstraite  par  -^^5  ce  qui  revient  11  multiplier  par  R''  les  coeffi- 

R. 

cients  -r-»  -r  de  Téqualion  ^2),  Aloi's,  on  les  écrit  aussi  sous 

cette  forme  dans  l'équation  (i),  ce  qui  donne  la  variation  de  Tex- 

.  ,  ,  de 
centricité  — >  pareillement  exprimée  en  secondes  de  degré,  telle 

qu'elle  entre  dans  l'équation   du  centre  v  —  nt  dont  le  premier 

lerme  est  2  R"  e  sin  nt.  Si  ensuite  on  veut  revenir  de  là  aux  va- 

de 
leurs   abstraites  de  ^  et  —  »  on  obtient  celles-ci  en  divisant  par 

R"  leurs  expressions  angulaires.  Toutes  les  perturbations  des  élé- 
ments planétaires  tr,  ^,  rapportées  par  Laplace  au  livre  VI  de  la 
Mécanique  céleste ,  §  26,  sont  présentées  sous  cette  forme  con- 
ventionnelle que  M.  Le  Verrier  leur  a  conservée,  et  c'est  pourquoi 
j'ai  cru  devoir  en  prévenir.  "^ 

152.  Des  formules  analogues  aux  précédentes  déterminent  si- 
multanément les  variations  du  même  genre,  que  subissent  à  la 
longue  les  inclinaisons  des  orbites,  et  les  positions  de  leurs  traces 
sur  un  plan  Bxe,  par  exemple  sur  l'écliptique  de  1800  maintenu 
théoriquement  immobile.  Plaçant  alors  l'origine  du  temps  t  au 
i®!'  janvier  de  cette  même  année,  et  l'origine  constante  des  longi- 
tudes à' l'équinoxe  vernal  qui  avait  lieu  alors  ;  soient,  à  toute  autre 
époque  quelconque,  ç  Tinclinaison  actuelle  d'une  des  orbites  sur 
cette  écliptique  primitive ,  et  0  la  longitude  actuelle  de  son  nœud 
ascendant,  comptée  i\  partir  de  l'équinoxe  vernal  primitif.  Le  sys- 
tème de  variables ,  introduit  par  Lagrange  pour  lier  ces  deux  élé- 
ments, est  ('^) 

p  =  tang^sinO,     7  c=:  taogf  cosô; 

(^)  J^emploic  ici  la  notation  de  Laplace  i}ui  est  maintenant  la  seule  usi- 
téo,  et  que  M.  Le  Verrier  a  anssi  adoptée  pour  los  éTaluationf  nuroériqnei* 
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<x  qiii  en  offre  une  combinaison  toute  pareille  à  celle  iju'il  a  si 
heureusement  établie  entre  les  excentricités  et  les  loa^itudes  <les 
périhélies.  La  théorie  de  l^attraction ,  lui  fournit  de  même 
un  ensemble  d'équations  différentielles  linéaires,  qui  lie  toutes 
ces  variables  entre  elles,  dans  chaque  système  de  planètes  en 
nombre  quelconque,  et  il  en  déduit  égalemeol  leurs  expressions 
intégrales  sous  cette  forme,  où  t  désigne  le  temps  compté  en  années 
juliennes  : 

/>  =  MsinS  4-  M,  sin  (71/^-1-  6|)  H-  M,sin(7af  4-  6,).  . . , 
■q  =  McosS  4-  M,cos(7,r-t-  6,)  -h  M2Cos(72r4-  63).  .  .  , 

p'  =  M'sinS-h  M',  sin{7,f  4-6,)-hM',sin  (72^4-62)-  •  •  > 

« 

q'  =  ]Vrcosg4-  M'jC0s(7,r  4-  6,)4-  M^cos  (73^  4- 62).  •  .  , 
etc. 

Les  coefficients  de  f,  o,  7,,  7,  sont  les  racines  d'une  équation 
algébrique  d'un  degré  égal  au  nombre  des  planètes  réagissantes  ; 
desquelles  racines  une  esto,  et  toutes  les  autres  sont  réelles  et 
inégales,  ce  qui  assure  la  réalité  des  formes  périodiques  sous  les- 
quelles le  temps  t  est  enveloppé.  Ici  d'ailleurs,  comme  pour  les 
excentricités  et  les  périhélies ,  leurs  valeurs  numériques  ne  s'élè- 
vent qu'à  de  très-petits  nombi*es  de  secondes.  Les  quantités  6,  6, , 
€2, . .  . ,  sont  des  arcs  de  grandeurs  définies,  et  M,  M,,  M,, .  .  . ,  M', 
M,,  M',,.  .  .  des  coefficients  numériques  qui,  dans  l'application  à 
notre  système  planétaire,  sont  tous  de  petites  fractions  de  l'unité. 


£He  n''est  d^ailleurs  qu^'une  BimpJô  traduction  de*  celle  de  Lagrang^e,  les 
lettres  p,  <f  étant  substituées  à  j  et  k,  par  lesquelles  Lagrange  désigne  ses 
deux  variables  auxiliaires  ,  telles  qu^on  ait 

s  =z  S  sin  w ,     M  =  é>  cos  w , 

^ }  représentant  les  tangentes  des  inclinaisons  des  orbites  8ur  Pécliptique 
lixe  de  1700 ,  et  o  les  longitudes  de  leurs  nœudd  ascendants  rapportées  à 
l'éqainoxe  vcrnal  de  la  môme  époque.  Voyez  )c  Mémoire  de  1782,  pag.  24B 
ftpassim.  Ici  donc,  comme  pour  les  excentricités  et  les  périhélies,  Partifice 
analytique,  si  important,  qui  consiste  dans  Pintroduction  de  ces  deux  va- 
l'iables  auxiliaires,  appartient  à  Lagrange;  et  il  est  juste  de  lui  en  rendre 
^'honneur. 
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Ces  expressions  des  variables/;»,  q^  se  trouvent  ainsi  pareilles , 
quant  à  leur  forme,  à  celles  des  varii^iiles  k  evl^  dans  lesquelles 
les  excentricités  étaient  associées. aux  longitudes  des  périhélies;  de 
sorte  que  les  inclinaisons  des  orlûtes,  et  les  longitudes  des  nœuds, 
s'en  déduisent  par  des  opérations  tout  à  fait  semblables. 

Par  exemple  y  pour  chaque  planète,  p^ -^  q^  sera  tang'^,  ce 
qui  donnera 

tang'y  =  M'-h  MJ  H-  M', . . .  -f-  2 MM»  cos(7,  f  4-  €,  —  ê) . . . , 

-h  2 MM,  cos  (7,^-1- 62  —  6). . . , 

H-  2M,M2COs[(72— 7,)/-4-Sj  — 6,]..., 
etc. 

Or,  concevez  un  arc  4> ,  tel  qu'on  ait 

tang  $  =  M  -h  Ml  -H  M, ... . 

Tous  les  coefficients  M,  M, ,  Ma, .  ,  .  étant  pris  avec  le  signe  po- 
sitif, tang$  sera  toujours  plus  grand  que  tang'f,  et  comme  la 
petitesse  des  coefficients  M ,  M, ,  Mj, . . .  rend  ces  tangentes  presque 
proportionnelles  aux  arcs  qui  y  correspondent ,  l'arc  *  sera  plus 
grand  que  f.  On  aura  donc  ainsi,  pour  chaque  orbite,  une  limite 
que  son  inclinaison  sur  le  plan  une  ne  dépassera  jamais;  ce  qui 
est  un  résultat  analogue  à  celui  qu'on  obtient  pour  les  excen- 
tricités. 

£n  appliquant  les  formules  précédentes  à  l'ensemble  des  sept 
planètes  principales  de  notre  système  planétaire ,  et  les  réduisant 
en  nombres,  M.  Le  Verrier  a  obtenu  les  valeurs  suivantes,  comme 
limites  supérieures  des  inclinaisons  de  leurs  orbites ,  sur  réclip- 
tique  de  1800,  maintenu  idéalement  ^\e. 
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Mercure. 
Vénus.  . 
La  terre 
Mars.  . . 
Jupiter. 
Saturne . 
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o      f       tf 
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4 -51. 4^ 

7    9'o 
•i.  0.48 

a. 32. 3g 

a. 33. 18 
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on  1800. 


«    I     If 

3. '23.18,5 

0.  o.   o 
i.5i.  6,2 
i.i8.5i,G 
a.2().35,9 
0.46.28,0 
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Ces  limites,  pour  Jupiter  et  Saturne,  diffèrent  à  peine  de  celles 
que  Lagrange  avaient  assignées  dans  son  Mémoire  de  1782.  II  nV 
comprenait  pas  Uranus.  Pour  les  quatre  planètes  plus  proches  du 
soleil,  les  différences  sont  un  peu  plus  sensibles,  les  masses  de  Mer- 
cure, de  Vénus  et  de  Mars  n'ayant 'pu  alors  être  évaluées  que 
d'après  une  hypothèse  .physique  imaginée  par  Euler,  et  dont  je 
parlerai  plus  loin.  Biais  la  méthode  par  laquelle  on  détermine  ces 
grands  résultats  est  toujours  celle  de  Lagrange. 

15$.  Ici,  comme  dans  les  formules  relatives  aux  excentricités  et 
anx  périhélies ,  la  petitesse  des  facteurs  qui  multiplient  les  temps 
sous  les  signes  de  sinus  et  de  cosinus,  montrent  que  les  variations 
des  inclinaisons ,  et  les  déplacements  des  nœuds  devront  s'opérer 
avec  une  excessive  lenteur.  £t,  de  même  que  pour  les  périhélies, 
la  loi  de  ce  déplacement  peut  être  rendue  aisément  évidente, 
lorsque,  parmi  les  coefficients  M  propres  à  une  planète,  il  s'en 
trouve  un  qui  surpasse  la  somme  de  to'ès  les  antres.  Le  procédé 
étant  identiquement  pareil  à  celui  que  nous  avons  employé  an 
§  151,  je  me  borne  à  présenter  ici  les  résultats  de  son  application 
inx  valeurs  numériques  des  variables  p  et  ^,  que  M.  Le  Verrier 
»  obtenus,  et  que  Ton  trouve  rassemblés  à  la  pag.  58  de  son  Mé- 
moire de  1843. 
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nom 

des 

planètes. 


Mercure.  . 
Jupiter. . . 
Saturne . . . 
Uranus.  . . 


TEMIB   DOMINAXT. 


M.::,^(y.  +  6.) 


cos 


M  ""6 

COS 


eos 


LOVOITUDB   DU   nOB7D   ASCKKDAIfT, 

â  une  époque  quelconque 

séparée  du  xer  janvier  iSoo  par  le  nombre 

d'années  juliennes  t, 

positif  pour  les  postérieures  , 

et  négatif  pour  les  antérieures. 


e  =— 


4,7ç)535o/ -h  32.40.25  -j-a: 


io3.  8.i8-h-x" 


io3.  8.18+ X» 


!o3.  8.i8h-x»' 


LIKITK 

supérieure 
d*anD|Jîtnde 
de  la  partie 

périodique  x^  ' 


54-    1-47 


21.29.  9 


58.35-47 
59.  8.43 


Le  nœud  ascendant  de  Torbite  de  Mercure  se  trouve  ainsi  avoir, 
sur  récliptique  fixe  de  1800,  un  mouvement  de  longitude  rétro- 
grade et  uniforme ,  qui  est  modifié  par  une  inégalité  périodique 
d'amplitude  restreinte.  La  partie  moyenne  et  uniforme  de  ce  mou- 
vement, quoique  très-lente,  amène  successivement  le  nœud  sur 
tous  les  points  de  la  circonférence  des  longitudes,  lui  faisant  décrire 
une  révolution  entière  dans  un  nombre  d'années  juliennes  égal  à 

36-.36oo"  _ 

jj^ --—  ou  2703617. 

Les  trois  autres  planètes,  Jupiter,  Saturne,  et  Uranus,  présen- 
tent ce  phénomène  commun ,  et  très-remarquable ,  que  les  nœuds 
de  leurs  orbites  ne  font  qu'osciller,  dans  des  amplitudes  diverses, 
autour  d'une  même  droite,  dont  la  longitude  sur  Técliptique 
de  1800  est  io3°8'  i8'^  selon  les  déterminations  numériques  de 
M.  Le  Verrier.  Or  cette  droite  n'est  autre  chose  que  l'intersection  du 
même  écliptique  par  le  plan  invariable  de  notre  système  planétaire  j 
comme  le  montre  la  valeur  même  de  sa  longitude  rapportée  au 
chap .  XVII  du  livre  Vide  la  Mécanique  céleste^  laquelle  diffère  seule- 
ment par  quelques  minutes,  de  celle  que  M.  Le  Verrier  a  trouvée 
pour  la  constante  6,  en  la  déduisant  de  toutes  autres  considérations. 
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Id  comme  dans  le  mouvement  des  périhélies,  les  parties  pério- 
diques je  qui  constituent  Toscillation  des  nœuds,  et  généralement 
les  expressions  des  variables/?,  9,  qui  déterminent  leurs  positions, 
varient  avec  une  excessive  lenteur,  parce  que  le  temps  t  n'y  entre 
qu*enveloppé  sous  des  signes  de  sinus  et  de  cosinus,  où  il  est  affecté 
de  coefficients  très-petits  ;  de  sorte  que,  pendant  des  intervalles  de 
un  ou  deux  siècles,  les  variations  de  f  et  de  0 ,  se  présentent  comme 
sensiblement  proportionnelles  au  temps.  C'est  pourquoi,  lorsqu'on 
veut  seulement  les  obtenir  pour  des  intervalles  de  temps  ainsi  res- 
treints, comptés  de  l'époque  prise  comme  origine  du  temps  /,  on 

se  borne  à  évaluer  les  rapports  •—?  —9   d'après  les  équations 

difTérentielles,  appliquées  à  cette  époque;  ce  qui  se  fait  à  Taide  des 
relations  générales 

p  =  tang  f  sin  9 ,      q  z=  tang  y  cos  0  ; 

d'où  résulte 

p 
tang' «p  =  /?*  -h  ^' ,      tang  ô  =  -• 

La  première  de  celles-ci  donne 

tango ~^z=i  pdp-j-  qdq; 

COS'flp 

et  en  remplaçant/?  et  g  par  leurs  valeurs  dans  le  second  membre  , 

(3)  -^  =  -^sinôcos'»-h-7^cos9cos>. 

'  dt        dt  ^        dt 

Mais^  à  cause  de  la  petitesse  des  angles  7,  on  y  fait  habituellement 
cos»  y  =  I . 
On  tire  de  la  seconde 


d^ 


cos'ô 
Or 


qdp  —  pdq  q  COS'  ^  dp  —  p  cos'  0  dq 


COS'Ô=  _       V         _      ^ 


I  H- tang' 6      p^ -h  q^       tang' y 
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Substituant  cette  expression  de  cos'6  dans  le  second  membre, 
et  y  remplaçant  p^  q^  par  leurs  expressions  générales,  on  a  fina- 
lement 

rfô dp     cos  9        dq      ûxx^ 

^^'  dt"^  d^    tanfi;^       dt     tangf' 

do     d^ 
Gesvaleulrsde  -p»  -3-9   se  convertissent   en  expressions  angu- 

dt     dt 

laires,  en  multipliant  les  coefficients  différentiels  -^9  -~  par  R" 

comme  nous  Tavons  fait  pour  celles  de  -7-»  —  »  §  151.    Quant 

aux  éléments  7,  9,  on  lettr  attribue  les  valeurs  que  robservation 
leur  assigne  à  l'époque  de  laquelle  on  part. 

En  appliquant  ces  formules  à  Jupiter  et  à  Saturne  à  partir  du 
1^' janvier  1800,  et  attribuant  à  ces  deux  planètes  les  éléments 
rapportés  dans  le  tableau  du  §  120 ,  M.  Le  Verrier  trouve  : 

Pour  Jupiter  : 

-^  -  —  o", 09439  ,      -^  =  —  o",i3275  ; 
d'où 

—7—  =:  —  o"  ,ot3qi  ,     — r-  ==  -h  6" ,  Saoo. 
dt  ^    '  ^   ^       dt 

Pour  Sallime  : 


d'où 


^=-ho%2435i,       '^  =  -i.o%342.7; 


>^_  „        ^    ^         d^' 


=  4-o%o98o6,     _.  =  -9",378i 


dt         '       '^       '      dt 


Afnsi  y  en  rapportant  les  orbites  de  ces  deux  planètes  à  l'é- 
cliptique  et  à  Téquinoxe  fixes  du  i*'*'  janvier  ï8oo,  comme  les  for- 
mules et  les  données  ici  employées  le  supposent,  on  voit  qu^à 
partir  de  cette  époque  Tinclinaison  de  Jupiter  sur  cette  écliptiquc 
diminue,  et  celle  de  Saturne  augmente.  Le  nœud  ascendant  de  Ju- 
piter a  un  mouvement  de  transport  direct ,  celui  de  Saturne  un 
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mouveoMnt  rétrograde.  D*après  les  valeurs  actuelles  de  leurs  lon- 
gitudes absolues,  rapportées  daus  le  Tableau  du  §  ISO,  0'^  est 
moindre,  et  9*  plus  grande  que  la  constante  6.  Tous  deux  se  trou* 
vent  donc  actuelletaient  dans  une  phase  de  leur  osciUation  qui  les 
ramène  i^ers  cette  trace  du  plan  invariable ,  par  des  mouvements 
de  sens  opposés. 

154.  Ces  particularités  phénoménales  ne  s^aperçoivent  pas  im- 
médiatement dans  les  observations  astronomiques,  parce  que  Içs 
variations  des  noeuds  et  des  inclinaisons  ne  s'y  présentent  pas 
rapportées  h  un  plan  et  à  un  équinoxe  fixes ,  mais  à  Técliptique 
oHitinueHemenl  déplacé  par  les  perturbations  que  subit  la  masse 
terrestre ,  et  sur  lequel  Téquinoxe  primitif  ne  laûse  point  sa  trace. 
Toutefois,  les  lois  de  ces  déplacements  relatifs  étant  connues  par  la 
théorie  de  l'attraction  neirtonienne,  on  peut  calculer  les  modifi- 
cations qu'ils  doivent  apporter  aux  effets  àbs<olus,  de  manière  à  en 
déduire  les  variations  apparente*  des  indinaisotis  et  des  nœuds  sur 
l'écliptique  mobile,  telles  que  l'observation  les  présente. 

Dans  le  tome  IV  de  mon  astronomie ,  section  III ,  pag.  i65  et 
suiv.,  j^ai  exposé  en  détail  les  mouvements  de  Técliptique  mobile 
relativement  à  une  écliptique  fixe  pour  toute  l'étendue  de  temps, 
antérieure  ou  postérieure  à  1 760 ,  que  l'on  pouvait  se  proposer 
d'embrasser.  Mais,  afin  d'en  donner  une  idée  clairement  saisissable, 
j'ai  employé  un  type  de  construction  conventionnelle,  différent  de 
celui  dont  les  astronomes  font  habituellement  usage ,  en  ce  que  je 
décrivais  ces  déplacements  tels  qu'ils  s'opèrent  autour  du  nœud 
descendant  de  l'écliptique  mobile,  au  lieu  que  les  astronomes  et  les 
analystes  les  rapportent  à  son  nœud  ascendant.  Quoique  ce  se- 
cond mode  de  considération  équîvaille  exactement  au  premier 
dans  ses  conséquences,  quand  elles  sont  fidèlement  interprétées, 
j'ai  eu  soin  de  l'exposer  aussi  en  particulier  dans  la  section  IV, 
pag.  igjb  et  suivantes  ;  de  sorte  que,  dans  l'application  actuelle ,  je 
vais  me  prévaloir  des  formules  que  j'ai  alors  établies,  en  les  éclair- 
cissant  par  des  figures  qui  ne  seront  pas  inutiles  pour  en  bien  fixer 
le  sens. 

Soit  d'abord,  y%.  20,  EE  la  circonférence  du  grand  cercle,  sui- 
vant lequel  le  plan  de  l'écliptique  va  couper  la  sphère  céleste  à  une 
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époque  donnée,  par  exemple  au  i^' janvier  1800;  et  marquons 
en  T>  le  lieu  où  le  point  équinoxial  de  printemps  se  trouvait 
placé  sur  ce  même  cercle,  à  la  même  date.  Après  le  temps  +  /, 
ce  cercle  aura  été  déplacé ,  dans  le  ciel ,  par  Teffet  des  perturba- 
tions que  la  terre  a  subies,  et  il  aura  pris  ainsi  une  autre  direc- 
tion que  je  désigne  par  E"  E".  Pour  la  définir,  j^admets  conven- 
tionnellement,  que  le  point  d'intersection  marqué  ici  N"  sur  la 
figure,  représente  le  nœud  ascendant  du  nouvel  écliptique  sur 
celui  de  1800  maintenu  idéalement  fixe,  n'importe  à  quelle  dis- 
tance ce  nœud  se  trouve  placé  à  V orient  du  point  T  •  Alors  Tare 
T  ^'^  que  je  .nomme  ^"  sera  la  longitude  du  nœud  1^"  sur  Téclip- 
tique  fixe;  et,  si  Ton  nomme  ^'^  Tinclinaison  du  nouveau  plan  sur 
ce  même  écliptique  vers  le  nord ,  ces  deux  données  fixeront  com- 
plètement sa  position  actuelle.  Les  doubles  primes  dont  je  les 
marque  ont  pour  objet  de  rappeler  qu'elles  appartiennent  à  Torbe 
mobile  de  la  terre  dans  les  calculs  où  elles  vont  entrer. 

Ces  conventions  étant  admises ,  si  le  temps  -f-  t ,  compté  en 
années  juliennes,  n'excède  pas  un  ou  deux  siècles,  la  théorie  de 
l'attraction  prouve  que  l'on  a  généralement 

p"  =  tang  (p"  sin  ô"  =  -h  0^,0627  .  r , 
q"  =  tang  y"  cos  ô"  =  —  o",4755 .  /. 

Cette  démonstration  se  trouve  rapportée  à  la  p.  igS  du  tome  IV. 
Je  n'ai  fait  qu'y  remplacer  les  nombres  de  Laplace  par  ceux  de 
M.  Le  Verrier  ;  et  je  les  ai  convertis  en  secondes  de  degré  par  les 
motifs  d'abréviation  expliqués  plus  haut. 

Je  reporte  tous  les  détails  de  cette  construction  dans  \^  fig.  21» 
mais  j'y  ajoute  un  autre  grand  cercle  ONi  N,  représentant  Tinter* 
seiction  de  la  sphère  céleste  par  le  plan  de  l'orbite  d'une  des  pla- 
nètes ,  à  la  même  époque  -f-  tj  pour  laquelle  nous  avons  tracé 
E"E".  Pour  définir  ce  nouveau  cercle  j'admettrai  qae  le  point 
d'intersection  N ,  représente  son  nœud  ascendant  sur  l'écliptique 
de  1800,  et  que  l'inclinaison  de  sa  branche  ascendante  sur  ce 
même  écliptique  soit  f .  Alors  l'arc  TN  sera  la  longitude  de  ce 
nœud  ascendant  que  je  nomme  0.  Les  deux  éléments  7,69  fixe- 
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ront  complètement  la  positioo  du  cercle  NO,  à  l'époque  f,  sur 
récliptique  de  1800» 

Mais  ces  éléments  ne  seront  ftas  à  la  disposition  de  l'observateur 
qui  se  trouve  lui*méme  transporté  sur  Pécliptique  E"E"  de  l'é- 
poque -h  t.  Pour  lui  le  noeud  ascendant  de  Torbite  NO  surl'é- 
cliptique  observable  est  le  point  d'intersection  Ni ,  et  l'inclinaison 
de  cette  orbite  sur  ce  même  écliptique  est  l'angle  sphérique  ON'  E" 
que  je  nommerai  y,.  Pour  définir  la  position  de  ce  nœud  N,  rela- 
tivement à  une  origine  invariable,  prenez  sur  E"  K",  à  Voccident 
de  N",  un  arc  N'  Ti  égal  à  N"  T,  l'extrémité  Ti  de  cet  arc  vous 
représentera  le  point  équinoxial  de  1800  ,  tel  qu'on  le  verrait  sur 
E"E'',  si  Ton  avait  pu  l'y  marquer  avant  son  déplacement.  La  lon- 
gitude du  nœud  N|,  comptée  de  cette  ancienne  origine  ainsi  trans- 
portée, sera  donc  Ti  N, ,  je  la  nomme  0i.  Il  ne  reste  plus  qu'à  dé- 
terminer les  éléments  apparents  et  observables  Gi ,  ç, ,  d'après 
ceux  qui  se  rapportent ,  ou  sont  censés  se  rapporter  à  l'écliptique 
primitif  de  1800. 

Pour  cela  on  s'appuie  sur  ce  que  (j)"  est  un  angle  excessivement 
petit,  dans  les  limites  de  temps  où  on  l'emploie.  Cela  est  évident 
par  les  expressions  mêmes  que  j'ai  tout  à  l'heure  rapportées,  puis- 
qu'elles le  donnent  égal  à  o",4796  t  (*).  Ceci  reconnu;  par  un 
point  quelconque  M  de  l'orbite  NO ,  meuez  le  cercle  de  latitude 
MX  dirigé  sur  l'écliptique  primitif  EE.  La  longitude  du  point  M, 
comptée  sur  ce  même  écliptique  sera  TX  ,  je  la  nomme  /.  Sa  la- 
titude sera  MX,  je  la  nommée.  D'ailleurs,  comme  la  longitude  TN 
du  nœud  N  a  été  appelée  Ô ,  le  triangle  sphérique  NMX  donnera 
généralement 

tang  >  t=  tang  y  sin  (/  —  9). 


(*)  Dans  le  tome  IV  de  mon  Astronomie,  pag.  3q6,  j'ai  donné  Pexpression 
générale  de  ce  même  angle  r^",  pour  toutes  les  époques  quelconques  aux- 
quelles on  peut  vouloir  spécula tivement  Pétendrc  avant  ou  après  le  i®'' jan- 
vier i8oo.  Sa  valeur  proportionnelle  à  t  que  nous  lui  trouvons  ici  n'est  que 
Ig  premier  terme  de  cette  expression  générale  Seulement,  dans  les  formules 
de  V Astronomie  auxquelles  je  renvoie,  il  est  désigné  par  r  ;  et  0'^  y  est  rem- 
placé par  180  — L,  d'après  des  convenances  d'exposition  que  j'ai  expli- 
quées alors. 


302  ASTmONOMt£ 

L'arc  MX ,  ou  X,  coupe  Técliptique  déplacée  U'  £'',  en  un  point 

X.  Nommez  x  X,  X''.  Vous  aurez ,    dans  le  triangle  sphéiiqae 

N"Xx, 

tang  Y  —  tang  ç"  «n  ( /  —  ô"). 

Dans  ce  même  triangle   sphérique,   l'hypoténuse  '^"  x  ne  diffère 

du  côté  N*'  X  ou  /  —  ô",  que  par  des  quantités  très-petites  de 

l'ordre  sin*|  ç",  que  je  considérerai  comme  négligeables.  Ajoutez-y 

l'arc  N"  Tu  qui  a  été  fait,  par  construction,  égal  à  N"  T  ou  ô'. 

La  somme  Tx^,  se  trouvera  égale  à  /,  dans  le  même  ordre  d'ap- 

proximatjon. 

Maintenant  du  point  M,  je  mène  le  Cercle  de  latitude MXi, 

perpendiculaire  à  l'écliptique  déplacé  E''  E''  ;  l'arc  MX, ,  que  je 

nomme  Xi  sera  la  latitude  apparente  du  point  M.  Nous  aurons 

ainsi  un  nouveau  triangle  rectangle ,   où  je  désigne  l'hypoténuse 

M  X  par  ty  le  côté  x  X,  par  p,  et  l'angle  compris  entre  eux  par  x. 

Il  en  résultera  donc 

sinX,  tangX, 

sm  Ç  =  -t î     sm  ft  =  — 2^  : 

sin  X  '        tang  x 

or  l'angle  x  appartient  aussi  au  triangle  N'^  X  ^  ;  et  il  y  est  déter- 
miné par  la  relation 

cos  X  =  cos  (  /  —  Ô"  )  sin  f  " . 

Il  ne  diffère  donc  de  l'angle  droit  que  par  une  quantité  très-petite 
de  l'ordre  f",  car  si  l'on  fait 

X  =  go"  —  a , 
il  en  résulte 

sin  «  =  cos  (/  —  ô" )  sin  9"  ; 

et ,  par  suite ,  aux  quantités  près  de  l'ordre  ç"% 

a  =  y"  cos  (/  — 9"). 

Transportant  cette  transformation  dans  les  expressions  précédentes 
dé  2;  et  p ,  elles  deviennent 

sinX,  sinX,  •    o       *       ^   »    -. 

sm  Ç  = = .  ^  ,     9     sm  S  =  tang  X,  tang  «. 

cos  tt        I  —  2  sm'  \u  ^  ^  ^ 
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La  première  inoDire  que  l'hy|K»téDuse  ^  ne  diffère  du  côté  X|  que 
par  des  termes  de  l'ordre  si  a'  j  f'\  que  nous  sommes  convenus  de 
négliger ,  de  sorte  que  nous  pourrons  substituer  au  besoin  ces 
deux  arcs  l'un  à  TauCre.  La  seconde  montre  que  Tare  ^  est  très- 
}>etit  de  Tordre  u  ;  ce  qui  permet  de  prendre,  par  simple  propor- 
tionnalité, 

*  P  =  ^"  cos(/  — e")  tangX,; 

ajoutez  cet  arc  p  à  T  i^  que  nous  avons  trouvé  être  égal  à  /^  dans  les 
limites  de  notre  approximation.  La  somme  /  +  ^  représentera 
Ti  X|.  Retranchez-en  Ti  N,  que  nous  avons  nommé  6i ,  le  reste 
/  ~  di  +  P  sera  Nt  X].  Alors  dans  le  triangle  sphérique  N|  Xi  M  où 
l'angle  en  Nt  est  (p, ,  tous  aurez 

tang  >,  =  tangç,  sin  (/  —  0i  +  p) , 

ou,  en  restituant  pour  p  sa  valeur, 

tang  >,  =  tang  Çi  sin  j  /  —  ô,  -h  f"  cos  (/  —  0")  tang >,  j. 

Ici  nous  ferons  intervenir  une  considération  dont  nous  n'avons 

pas  encore  fait  usage.  C'est  que  les  inclinaisons  f ,  91  des  orbites  des 

différentes  planètes ,  soit  sur  l'écliptique  ûxe ,  soit  sur  l'écliptique 

mobile  y  sont  assez  petites ,  pour  que  leurs  produits  par  «p'^  soient 

négligeables ,  comparativement  aux  termes  où  ils  ne  seraient  pas 

affectés  de  ce  facteur.  Ceci  étant  admis,  notre  dernière  équation 

se  réduit  à 

tang  A,.  =  tang  «pi  sin  (  /  —  9,  ). 

Maintenant  dans  notre  ^^.  21 ,  l'arc  M  j:  ou  Ç  est  >  —  V  ;  et  puis- 
que nous  l'avons  reconnu  égal  à  >( ,  aux  quantités  -près  de  l'or- 
dre 9''%  nous  pourrons  écrire  dans  ces  mêmes  limites  d'approxir 
madon 

.  X.  =  x— r; 

on  tire  de  là 

tancl^    tangX^tangr   , 
**   '       I  -h  tang  X  tang  X"' 

le  produit  tang  (p  tang  ^ '',  qui  accompagne  l'unité  dans  le  dénomi- 
nateur du  second  membre ,  peut  être  négligé  sans  aucun  inconvé- 
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nient  daos  les  applications  que  nous  avons  en  vue.  Car  en  portant 
^  jusqu'à  7  degrés,  ce  qui  n'a  lieu  que  pour  Mercure,  et  prenant 
f"  égal  à  48'%  ce  qui  supposerait  t  un  peu  plus  grand  qu'un  siècle, 
ce  produit  serait  moindre  que  o,oooooo3.  Remplaçant  donc  les 
trois  tangentes  par  leurs  valeurs ,  dans  là  relation  ainsi  réduite , 
il  reste 

tang (fi  sin  (/ —  ©i )  =  tang  y sin  (/ —  ô  )  —  tang  ©" sin  (/. —  9"). 

Cette  égalité  doit  exister  pour  toute  valeur  quelconque  de  la  longi- 
tude /,  que  Ton  suppose  appartenir  au  point  M  pour  lequel  on  a 
établi  le  raisonnement.  Donc  si  Ton  développe  ses  différents  termes, 
elle  devra  se  trouver  séparément  vérifiée  entre  ceux  qui  ont  pour 
facteur  sin  /,  et  ceux  qui  ont  pour  facteur  cos  /.  De  là  il  résulte 

tang  ç,  sin  0,  =  tang  y  sin  0  —  tang  y''  sin  0"  =  /?  —  p"  =  />, , 
tang  (fi  cos  01  =  tang  ^  cos  0  —  tang  y"  cos  0"  =  ^  —  q"  =  Çi , 

ce  qui  détermine  les  deux  inconnues  demandées  f, ,  0|.  C'est  La- 
grange  qui  a  exposé  le  premier  ce  mode  de  déduction ,  dans  son 
Mémoire  de  1782,  pag.  197.  Mais  pressé  par  la  multitude  im- 
mense d'objets  qu'il  avait  à  traiter,  il  se  borne  à  énoncer  le 
principe  sur  lequel  on  établit  l'équation  en  /  d'où  ces  deux  déri- 
vent, sans  s'arrêter  à  exposler  les  détails  de  la  démonstration. 
Laplace  rapporte  ces  mêmes  relations,  au  livre  II  de  la  Mécanique 
céleste ,  §  60 ,  pour  en  faire  le  même  usage  que  Lagrange ,  en  se 
fondant  aussi  sur  la  simple  évidence  du  principe  qiû  les  donne; 
et  M.  Le  Verrier,  pour  ses  applications,  leur  emprunte  ces  for- 
mules toutes  établies.  J'ai  pensé  qu'il  ne  serait  pas  inutile  de  venir 
en  aide  à  ceux  qui  voudraient  s'en  rendre  un  compte  exact. 

15^.  £n  opérant  ici  sur  pi  et  Çi ,  comme  nous  avons  fait  snr  p 
et  q  dans  le  §  155  ,  on  en  tirera  généralement 

-,.  dBi dpi   cos0t         dqi    sinO, 

^    '^'  de        dt  tang(p,        dt  tang^i^ 
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An  An 

—j  et-T-S  sont  donnés  immédiatement.  De  plus,  voulant  ob- 

tenir  les  coefficients   différentiels  -r^i  "t^»  pour  Tépoqùe  prise 

comme  origine  du  temps  y  il  faut,  dans  leurs  expressions,  rem- 
placer les  éléments  fi  ^ 'Gi ,  par  les  valeurs  f ,  0,  qu'ils  ont  à  cette 
origine.  On  aura  donc  ainsi,  finalement,  dans  cette  application 
spéciale, 

. ,.       rfÔ, fdp      dp''\       cosô       ^  fdq       dq"  \    sinQ 

^^''     li       \di      ^ /      tang  7  \dt       ^/tangcp' 

où  il  faut  faire  généralement 

.     Ç  =  -Ho",o627,     ^  =  _o",4755. 

Ce  sont  les  formules  que  M.  Le  Verrier  rapporte  à  la  page  78  de  son 

Mémoire,  et  qu'il  applique  successivement  aux  différentes  planètes. 

.  „  ,  ,    rf/?'^   dq^^  dp'  dq'' 

Maintenant  si  1  on  se  reporte  aux  valeurs  de  -V-  >  — r-  1  -^  t  -^  > 

^  dt        dt       dt     dt 

que  nous  avons  appliquées  à  Jupiter  et  à  Saturne  dans  le  §  ISS , 

on  comprendra  que  lorsque  nous  voudrons  évaluer  les  variations 

des  inclinaisons  et  des  nœuds  de  ces  deux  planètes ,  non  plus  sur 

l'écliptique  fixe  de  lÔoo,  mais  sur  l'écliptiqiie  mobile  depuis  cette 

époque,  l'intervention  des  deux  coefficients  -^9  -^  9  principa- 
lement du  dernier  qui  a  une  valeur  relativement  considérable, 
modifiera  beaucoup  les  résultats  que  nous  avons  obtenus  d'abord. 
En  effet ^  en  répétant  ainsi  les  mêmes  calculs  numériques,  on 
trouve  : 


liv 


df"  dB\ 

pour  Jupiter  -j^  = — o",2b562,  -^  =  —  i3",7772  ; 

df\  dBl 

pour  Saturne  -y^  =  —  o",  1 87 1  o,  —  =  —  1 8",96g6. 

T.  V,  20 
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Ainsi,  lorsque  les  deux  orbites  sont  comparées  à  Técliptique  mo- 
bile ,  sans  plan  apparent  et  observable  auquel  les  positions  succes- 
sives des  planètes  vues  de  la  terre  puissent  être  rapportées,  les 
inclinaisons  vont  toutes  deux  en  diminuant  et  les  nœuds  en  rétrogra- 
dant relativement  au  point  équinoxial  primitif  de  1800 ,  transporté 
idéalement  sur  cette  écliptique.  Les  relations  phénoménales  de  ces 
mouvements  pour  les  deux  planètes ,  qui  se  manifestaient  quand 
on  rapportait  leurs  positions  successives  à  un  même  plan  fixe,  ont 
disparu,  et  il  est  aisé  de  comprendre  que  la  rétrogradation  com- 
mune des  noeuds  est  surtout  décidée  parla  forte  prédominance  du 

coefficien  t  différen  tiel  — ;-  • 

dt 

156.  Les  changements  que  je  viens  de  décrire ,  comme  s'opé- 
rant  à  la  longue  dans  les  éléments  des  orbes  des  planètes,  ont  été 
appelés  séculaires ,  en  raison  du  grand  nombre  de  siècles  qu^exige 
leur  entière  évolution.  C'est  un  des  plus  merveilleux  eflets  de 
l'esprit  humain  que  d'avoir  dérivé  mécaniquement  de  la  loi  d'at- 
traction  la  nécessité  de  ces  phénomènes ,  d'en  avoir  dévoilé  la 
marche ,  déterminé  les  mesures ,  et  assigné  les  limites ,  avant  que 
l'observation  ait  pu  faire  autre  chose  que  de  signaler  quelques 
traces  douteuses  de  leurs  effets.  J'ai  dit  comment  Lagrange,  met- 
tant à  profit  les  travaux  partiels  d'Euler  sur  ces  grands  phéno- 
mènes,  en  a  le  premier  établi  la  théorie  générale,  dans  les  Mé- 
moires de  Berlin  pour  1781  et  1782.  Laplace,  depuis,  l'a  repro- 
duite dans  son  Traité  de  mécanique  céleste ^  en  l'agrandissant,  la 
complétant,  perfectionnant  ses  détails,  et  y  appliquant,  à  l'aide 
de  Bouvard,  une  masse  immense  de  calculs  numériques,  qui  en 
spécifient  toutes  les  applications.  Cette  œuvre  d'achèvement,  dans 
laquelle  ne  paraît  plus  le  nom  de  Lagrange ,  a  servi  dès  lors  de 
code  aux  astronomes^  et  elle  a  fourni  à  M.  Le  Verrier  le  sujet  d'im- 
menses travaux,  ayant  pour  but ,  comme  pour  résultat,  de  donner 
aux  nombres  qu'elle  renferme  le  degré  de  précision  définitif,  qui 
n'avait  pu  être  atteint  d'abord.  De  là  il  arrive  qu'aujourd'hui 
l'ouvrage  de  Laplace  est  le  dépôt  commun  et  le  seul  consulté ,  où 
l'on  va  s'instruire  dans  la  théorie  des  perturbations  planétaires. 
Mais  si  on  l'y  trouve  entière  et  complète,  on   l'y  trouve  aussi 
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amenée  à  un  état  de  complication  tel,  qu*il  devient  très-difficile 
d*en  saisir  l'ensemble  ;  de  sorte  que  l'étude  des  détails  indispen- 
sables dont  elle  est  bérissée,  se  présente  à  chaque  pas  comme 
d'autant  plus  pénible ,  que  Ton  ne  voit  pas  le  motif  et  la  récom- 
pense d'un  travail  aussi  fatigant.  J'ai  pensé  que  Pétude  prélimi- 
naire du  Mémoire  de  Lagrange  sera  une  excellente  introduction  à 
ce  labyrinthe,  en  rassemblant  et  dirigeant  les  vues  de  ceux  qui 
voudront  y  pénétrer.  C'est  ce  qui  m'a  engagé  à  le  prendre  pour 
texte  de  l'exposition  précédente.  Tous  mes  vœux  seront  remplis  , 
si,  comme  je  Fai  espéré,  elle  peut  fournir  une  préparation  utile,  je 
dirais  volontiers  un  encouragement,  à  surmonter  les  difficultés 
du  Traité  de  Laplace,  qui  seul  peut  maintenant  donner  la  con- 
naissance complète  de  ces  sublimes  théories. 

137.  Il  me  reste  à  en  indiquer  une  dernière  conséquence  qui  n'a 
pas  échappé  à  Newton,  c'est  Févaluation  des  densités  relatives  des 
corps  planétaires,  et  la  mesure  de  la  pesanteur  que  chacun  d'eux 
exerce  sur  les  masses  matérielles  placées  près  de  sa  surface.  Quoi- 
que cette  déduction  soit  en  elle-même  très-évidente  et  très-simple 
à  établir,  il  a  fallu  toute  la  hardiesse,  toute  la  fermeté  du  génie 
de  Newton  pour  oser  en  concevoir  la  possibilité ,  et  la  suivre  jus- 
qu'aux nombres. 

Les  données  de  ces  calculs  sont  :  premièrement  les  masses  des 
corps  considérés,  que  pour  plus  de  simplicité  je  supposerai  sphéri- 
ques  :  je  les  désignerai  généralement  par  ft',  celle  delà  terre  étant  (x  ; 
puis,  leurs  demi-diamètres  apparents  vus  à  une  même  distance,  qui 
sera  par  exemple  la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil  :  je  les 
nommerjfi  généralement  d' .  Dans  ce  mode  de  définition ,  le  demi- 
diamètre  apparent  de  la  terre  sera  représenté  par  le  même  nom- 
bre que  la  parallaxe  moyenne  du  soleil,  que  je  désigne  spéciale- 
ment par  p. 

Ceci  convenu ,  on  obtiendra  sans  difficulté  les  expressions  sym- 
boliques slii  vantes,  dans  lesquelles  tt  représente  la  demi-drconfé- 
rence  dont  le  rayon  est  i,  et  ^',  g,  sont  les  pesanteurs  respective^ 
ment  exercées  à  la  surfiice  de  la  planète  on  de  la  terre ,  par 
l*attraction  de  la  matière  qui  constitue  ces  corps. 


20. . 
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Rayon  de  la  sphère  exprimée  en 
partiea  de  la  distance  i 

Son  volume 

Sa  densité  moyenne 

Sa  pesanteur  à  sa  surface 


KE8VI.TA.TS 

relalïTs  k  la  planète 
considérée. 


r'=  sin<f 


v  = 


A'  =  ^ 


e" 


-ël 


EitSClTATI 

reUtib  à  la  terre. 


r  =  sin^ 


A=^ 


M 
w 


Dans  la  dernière  ligne ,  la  lettre  f  désigne  la  force  accéléra- 
trice exercée  par  Pnnité  de  masse  sur  Tunité  de  masse,  placée  à 
r  uni  té  de  distance  ;  nous  Pavons  déjà  employée  avec  cette  signi- 
fication. 

De  là  on  déduit  les  expressions  suivantes  y  qui  représentent  les 
rapports  des  éléments  analogues ,  relatifs  à  la  planète  et  à  la  terre; 
les  premiers  étant  en  numérateur. 

Rapport  des  rayons —  =  -: » 

^^  ->  r       sm  p 

/      sin'ci' 

—  des  volumes —  =  -r-; —  » 

9       sm'  p 

—  des  densités -— ==—  -= — ^> 

A       Y-  »n'a 

—  des  pesanteurs  à  la  surface —  =  t-  -: — -^ 

g       fi  sm^a 

Pour  réduire  ces  résultats  en  nombres,  j^emprunterai  les  valeurs 
des  masses  au  tableau  de  la  page  266;  quant  aux  demi-diamètres 
<f  à  la  distanoe  moyenne  de  la  terre  au  soleil ,  je  leur  attribuerai 
les  mesures  suivantes,  qui  sont  exprimées  en  secondes  sexagé- 
simales : 
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Mercure 3^23, 

Vénus 8, 25  y 

La  terre 8,5776, 

Mars 4r4^^  9 

Jupiter 99,704, 

Saturne 8i,to6^ 

Le  soleil 961 ,82. 

Si  la  terre  était  exactement  sphérique  et  homogène,  la  force  g 
serait  la  même  sur  tous  les  points  de  sa  surface,  et  on  la  déduirait 
des  expériences  faites  sur  la  chute  de  corps  à  une  latitude  quel- 
conque ,  en  ajoutant  à  la  gravité^apparente  la  force  centrifuge  en- 
gendrée en  sens  contraire  par  le  mouvement  de  rotation.  Mais  la 
forme  ovoïde  du  sphéroïde  terrestre  rend  son  attraction  quelque 
peu  inégale  sur  les  différents  parallèles ,  et  elle  ne  s^assimile  à 
celle  d*une  sphère  de  même  masse  que  sur  celui  où  le  carré  du 
sinus  de  la  latitude  est  |.  Pour  celui-là,  les  expériences  du  pendule 
donnent  très-approximativement  g  égal  à  9™,8i645 ,  en  prenant 
pour  unité  de  temps  la  seconde  sexagésimale  de  temps  moyen. 
D'après  la  convention  générale  que  npus  avons  faite  de  mesurer 
les  forces  accélératrices  par  le  double  de  Tespace  qu'elles  font  dé- 
crire dans  un  élément  de  temps  assez  petit  pour  qu'on  puisse  les 
considérer  comme  constantes  pendant  cet  intervalle,  la  moitié  de 
ce  nombre  ou  4^,90822  représentera  l'espace  même  que  la  masse 
terrestre ,  par  sa  seule  attraction ,  ferait  décrire  aux  corps  pendant 
la  première  seconde  de  leur  chute  sur  le  parallèle  ci-dessus  défini  ; 
et  les  valeurs  de  g^  qu'on  en  déduira  pour  toute  autre  masse 
planétaire,  devront  être  interprétées,  pour  chacune  d'elles,  avec 
les  mêmes  conditions  de  spécialité. 

Par  exemple,  si  l'on  effectue  ces  calculs  pour  le  soleil ,  com- 
paré à  la  terre,  en  se  servant  des  données  ici  indiquées,  on 
trouvera  :  • 
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Le  rapport  des  rayons -=:ii2,i3, 

v' 

—  des  volumes. —  =  1409870 , 

—  des  densités —  =  o,25i79=-37fj-<, 

A 

—  des  gravités  à  la  surface —  =  a8,233. 

S 

La  dernière  de  ces  relations  donne 

^  =  28,233  g  =  277°,2^76. 

Ainsi)  d'après  la  valeur  de  g^^  les  corps  placés  à  la  sur&ce  du 
soleil ,  sous  le  parallèle  dont  le  carré  du  sinus  de  la  latitude  est  y, 
décriraient  i38™,638  dans  la  première  seconde  de  leur  chute, 
sous  la  seule  influence  de  la  force  attractive  ^  et  le  poids  de  i  cen- 
timètre cube  d'eau  distilléey  serait  28^'',233  au  lieu  de  i  gramme 
qu^il  est  à  la  surface  de  la  terre.  Les  effets  apparents  seraient  un 
peu  moindres,  étant  combattus  par  la  force  centrifuge  due  à  la 
rotation  du  soleil  sur  lui-même  en.25J  ~  ;  mais  il  n^y  aurait  aucun 
intérêt  à  évaluer  ces  corrections  qui  seraient  sans  application  réelle. 
Les  données  mêmes  dont  nous  avons  fait  usage  ne  sont  pas  absolu- 
ment rigoureuses,  et  les  petits  changements  qu'on  y  pourrait  faire 
donneraient  des  nombres  absolus  quelque  peu  différents  de  ceux 
que  nous  venons  d'obtenir.  Mais  la  nature  et  l'ordre  de  grandeur 
des  résultats  sont  les  seules  choses  auxquelles  il  faille  ici  s'attacher. 

Nevfrton  a  établi  ces  évaluations  pour  le  soleil ,  Jupiter,  Saturne 
et  la  terre ,  qui  étaient  les  seuls  corps  planétaires  dont  il  connût 
assez  approximativement  les  masses  relatives ,  et  les  diamètres  ap- 
parents (  *).  Les  rapports  qu'il  leur  trouve  diffèrent  à  peine  de  ceux 
que  fournissent  les  données  rapportées  dans  nos  tableaux  pour  ces 
mêmes  corps.  On  ne  saurait  assez  admirer  la  force  de  génie,  et  la 
confiance  logique  qu'il  lui  a  fallu  avoir,  pour  suivre  imperturbable- 
ment de  pareilles  déductions ,  et  en  présenter  dès  lors  les  résultats 
à  ses  contemporains  comme  de  simples  corollaires  de  sa  théorie. 

(*)  Principia,  lib.  III,  ppop.  VIH,  theor.  VIII,  coroll.  i,  1  et  3. 


PHYSIQUE.  3 1  I 

CHAPITRE  V. 

Des  stations  et  des  rétrogradations  des  planètes, 

« 

1 58.  Lorsque  dans  les  recherches  physiques  on  a  le  bonheur 
de  parvenir  à  la  vérité,  elle  ne  sert  pas  seulement  pour  prévoir 
les  phénomènes  et  trouver  la  raison  de  ceux  qui  paraissaient  au- 
paravant inexplicables  ;  mais,  ce  cpii  est  également  précieux,  tous 
les  faits  précédents  s*éckirent,  leurs  lois  se  simplifient,  et  Ton 
peut,  en  quelque  sorte,  les  embrasser  plus  facilement.  Cette  dou- 
ble influence  qui  s'étend  sur  les  recherches  futures  et  sur  les  dé- 
couvertes passées  est  le  caractère  le  plus  ordinaire  de  la  vérité,  et 
rindice  le  plus  sûr  qu'on  la  connaît. 

159.  Nous  allons  en  voir  une  preuve  dans  TexpUcation  de  plu- 
sieurs phénomènes  bizarres  que  présente  le  mouvement  des  pla- 
nètes, vu  de  la  terre.  Ce  mouvement  ne  paraît  pas  toujours  dirigé 
dans  le  même  sens,  comme  il  Test  réellement  lorsqu'on  le  rap- 
porte au  centre  du  soleil  :  il  est  tantôt  direct,  tantôt  nul,  tantôt 
rétrograde.  Ainsi,  quand  Vénus  passe  au  delà  du  soleil,  par  rap- 
port à  la  terre,  son  mouvement  comparé  aux  étoiles  paraît  direct  ; 
quand  elle  passe  entre  la  terre  et  le  soleil,  il  parait  rétrograde  ; 
enfin,  dans  la  transition  d'un  de  ces  états  à  l'autre  il  devient  tout 
à  fait  insensible,  et  Vénus  paraît  stationnaire.  Mercure  offre  les 
mêmes  apparences,  et  les  planètes  supérieures  en  offrent  d'ana- 
logues ;  elles  paraissent  directes  dans  leurs  conjonctions,  rétro- 
grades dans  leurs  oppositions.  Ces  phénomènes  se  nomment  les 
stations  et  les  rétrogradations  des  planètes. 

140.  Ils  sont  faciles  à  expliquer  dans  toute  hypothèse,  pour. 
Mercure  et  Vénus,  dont  Torbite  n'embrasse  pas  la  terre  ;  car  ces 
planètes  tournant  autour  du  soleil  toujours  dans  le  même  sens  et 
d'occident  en  orient,  suivant  l'ordre  des  signes,  leur  mouvement 
doit  paraître  direct  lorsqu'elles  vont  de  la  digression  occidentale  à 
l'orientale,  en  passant  au  delà  du  soleil ,  et  il  doit  paraître  rétro- 
grade lorsqu'elles  reviennent  de  la  digression  orientale  à  l'occi- 
dentale, en  passant  «u  devant  de  cet  astre  par  rapport  à  la  terre. 
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Le  mouvement  annuel  de  La  terre  ou  celui  du  soleil  ne  fait  que 
modifier  ces  apparences,  en  faisant  varier  les  points  des  stations. 

Mais  celles  que  présentent  les  autres  planètes  ne  sont  pas  si  fa« 
ciles  à  expliquer.  Il  semble,  en  effet,  que  leur  mouvement  devrait 
nous  paraître  constamment  direct,  puisque  nous  sommes  placés 
au  dedans  de  leurs  orbites  et  qu'elles  tournent  toujours  dans  le 
même  sens  autour  du  soleil  ;  mais  il  faut  faire  attention  que  le 
soleil  emporte  avec  lui  sur  Técliptique  Torbite  de  ces  planètes.  Ce 
mouvement  peut,  dans  certains  cas,  contrarier  le  mouvement  de 
la  planète,  et  le  favoriser  dans  d'autres,  selon  qu'il  est  dirigé  dans 
le  même  sens  ou  dans  le  sens  opposé  ;  et  comme  l'effet  combiné 
de  ces  deux  vitesses  détermine  la  direction  apparente  de  la  pla- 
nète, on  conçoit  qu'il  peut  en  résulter  les  stations  et  les  rétrogra- 
dations observées. 

141.  Mais  pour  juger  jusqu'à  quel  point  cette  explication  s'ac- 
corde avec  les  phénomènes,  et  savoir  si  le  mouvement  de  la  terre 
les  représente  avec  plus  de  simplicité,  il  devient  nécessaire  de  les 
exposer  avec  quelque  détail.  Gomme  leur  marche  est  la  même  pour 
toutes  les  planètes  supérieures,  il  suffira  d'en  considérer  une  seule; 
nous  prendrons  pour  exemple  Mars. 

Il  y  a  des  temps  où  Mars  paraît  sur  l'horizon  peu  d'instants 
avant  le  soleil.  Quelques  jours  auparavant,  il  était  plongé  dans 
les  rayons  de  cet  astre,  et  il  était  impossible  de  l'apercevoir.  Il  sort 
donc  alors  de  la  conjonction.  C'est  depuis  cette  époque  que  nous 
allons  suivre  ses  mouvements. 

Si  l'on  observe  jour  par  jour  sa  hauteur  méridienne  et  son  as- 
cension droite,  on  voit  d'abord  que  son  mouvement  est  direct^ 
c'est-à-dire  dirigé  d'occident  en  orient,  comme  celui  du  soleil.  On 
reconnaît  cette  direction,  parce  que  ses  ascensions  droites  aug- 
mentent journellement.  Mars,  qui  se  trouve  alors  à  l'occident  du 
soleil,  tend  donc  à  s'en  rapprocher  ;  mais  le  mouvement  propre 
de  cet  astre  est  plus  rapide  que  le  sien.  De  là  il  arrive  que  les 
deux  astres,  au  lieu  de  se  rapprocher,  s'éloignent.  En  même 
temps  le  mouvement  de  Mars  se  ralentit.  Il  devient  tout  à  fait  in- 
sensible après  un  intervalle  d'environ  une  année.  Alors  Mars  se 
trouve  éloigné  du  soleil  d'environ  1 36  degrés*  de  la  division  sexa- 


P&TSIQUE.  3l3 

gésimale,  et  pendaDt  quelques  jours  la  planète  comparée  aux 
étoiles  paraît  stationnaire.  Mais  ensuite  elle  prend  un  mouve- 
ment rétrograde,  c'est-à-dire  dirigé  d'orient  en  occident  ;  et 
comme  le  soleil,  au  contraire,  marche  toujours  d'occident  en 
orient,  ces  deux  astres  s'éloignent  plus  rapidement  l'un  de  l'au- 
tre. £n  suivant  cette  nouvelle  marche.  Mars  arrive  à  i8o  degrés 
du  soleil  ;  il  se  couche  alors  quand  cet  astre  se  lève,  et  se  trouve 
opposé  à  lui  par  rapport  à  la  terre  :  c'est  alors  que  sa  vitesse  ré- 
trograde est  la  plus  grande.  £n  continuant  sa  marche  dans  ce 
sens.  Mars  se  rapproche  de  plus  en  plus  du  soleil,  et  les  mouve- 
ments opposés  de  ces  deux  astres  conspirent  pour  diminuer  la 
distance  angulaire  qui  les  sépare.  Mais  en  même  temps  la  vitesse 
rétrograde  de  Mars  s'affaiblit  ;  elle  devient  nulle,  lorsque  la  dis- 
tance angulaire  des  deux  astres  n'est  plus  que  d'environ  1 36  de- 
grés. Alors  Mars,  comparé  aux  étoiles,  paraît  de  nouveau  station- 
naire. L'arc  de  rétrogradation  qu'il  a  décrit  ainsi  dans  le  ciel  est 
d'environ  i4  degrés  sexagésimaux,  et  le  temps  qu'il  a  employé  à 
le  décrire  est  de  73  jours.  Après  cet  intervalle.  Mars  reprend  son 
mouvement  direct,  qui  tend  à  l'éloigner  du  soleil  en  le  ramenant 
sur  la  partie  de  Péquateur  qu'il  a  déjà  parcourue  ;  mais  le  soleil 
ayant  un  mouvement  plus  rapide,  se  rapproche  peu  à  peu  de  lui, 
et  l'atteint  après  un  intervalle  d'environ  une  année  :  alors  Mars, 
revenu  à  la  conjonction,  se  plonge  de  nouveau  dans  les  rayons  du 
soleil,  se  lève  avec  cet  astre,  et  redevient  invisible  pour  nous. 

148.  Ces  irrégularités  sont  communes  à  toutes  les  planètes  su- 
pmeures,  avec  les  modifications  que  comporte  la  différence  de 
leurs  mouvements.  Il  y  a  même  des  différences  sensibles  dans  l'é- 
tendue et  la  durée  des  rétrogradations  d'une  même  planète.  En 
voici  les  valeurs  moyennes  relativement  aux  planètes  principales. 

Dans  ce  tableau  que  j'emprunte  à  V  Astronomie  de  Delambre^ 
tome  m,  page  9,  les  lettres  T,  S,  P,  désignent  les  trois  angles  in- 
térieurs du  triangle  formé,  au  moment  de  la  station,  par  la  terre  T, 
le  soleil  S  ,  et  la  projection  P  de  la  planète  sur  l'écliptique. 
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i43.  Il  s^agit  maintenant  d'expliquer  ces  phénomènes  dans  la 
supposition  du  mouvement  de  la  terre.  Or,  cela  est  extrêmement 
facile,  et  ils  en  sont  une  conséquence  si  frappante,  qu'elle  suffirait 
seule  pour  faire  adopter  le  reste  de  cette  théorie. 

Pour  bien  comprendre  ceci,  servons-nous  d'une  figure.  Plaçons  le 
soleil  en  S,  fi^,  25,  au  centre  des  mouvements  planétaires.  Traçons 
autour  de  lui  un  cercle  BCDE  pour  représenter  Torbite  annuelle 
de  la  terre,  et  un  autre  plus  grand  B'  £!  D'  £%  qui  sera  l'orbite  d'une 
planète  supérieure,  par  exemple  de  Jupiter.  Prenons  en  outre,  sur 
le  premier  de  ces  cercles,  des  arcs  égaux,  BG,  CD,  DE,  qui  soient 
par  exemple  ceux  que  la  terre  décrit  en  un  jour  solaire  moyen;  et 
prenons,  sur  le  second,  d'autres  arcs  B'  C,  C  D',  D' E',  aussi  égaux 
entre  eux,  qui  seront  ceux  que  Jupiter  décrit  dans  le  même  in- 
tervalle de  temps.  En  vertu  de  la  troisième  loi  de  Kepler,  ceux-ci 
seront  moindres  que  les  précédents,  comme  je  le  prouve  dans  une 
note  placée  au  bas  de  cette  page.  Car  si  leur  longueur  pour  la  terre 

/ 
est  /,  elle  sera  pour  toute  autre  planète  -:=z9  a!  désignant  le  rayon 

de  son  cercle,  celui  de  l'orbe  terrestre  étant  i  (  *  ).  Ceci  admis, 


(*)  Soit  T  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  terre  exprimée  en  jours 
moyens  solaires,  que  nous  prendrons  pour  unité'  de  temps;  et  a  le  demi 
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supposons  qu'à  l'instant  où  la  terre  se  trouve  en  B,  Jupiter  soit 
en  B'  ;  il  nous  paraîtra  en  B'^  sur  la  sphère  céleste,  dans  le  pro- 
longement de  la  ligne  droite  BB'.  Maintenant  si  la  terre  passe  de 
B  en  C,  et  Jupiter  de  B'  en  C  dans  le  même  temps,  nous  le  ver- 
rons passer  en  C  sur  la  sphère  céleste;  et,  dans  les  relations  de 
positions  que  notre  figure  représente,  son  mouvement  paraîtra  di- 
rect, selon  l'ordre  des  signes.  La  terre  allant  ensuite  de  C  en  D, 
et  Jupiter  de  C  en  D\  ce  mouvement  paraîtra  toujours  direct  ; 
mais  peu  à  peu  la  terre  commencera  à  s'interposer  plus  directe- 
ment entre  le  soleil  et  la  planète.  Lorsqu'elle  sera  en  F,  Jupiter 


grand  axe  de  Porbite  qu^elle  décrit  dans  ce  temps  T.  Nommons  T',  a'  les 
éléments  analogues  pour  une  planète  quelconque.  Si  it  désigne  la  demi-cir- 
conférence dont  le  rayon  est  i,  les  mouvements  angulaires  diurnes  de  ces 
deux  corps  seront  : 

pour  la  terre  n  =  -=-  >     pour  la  planète  n'  =  tt^, 

et  les  longueurs  absolues  /,  2'  des  arcs  qui  y  correspondent  sur  les  deux  cer- 
cles seront  respectivement 


l=zna,     r=n'a'i 

d'où  Ton  lire 

Or,  la  loi  de  Kepler  donne 

T*        fl» 

T'«  ~  a"  ' 

it  en  résulte  donc 

v/a' 

on,  en  prenant  a  pour  unité 

de  longueur, 

V'a' 

comme  je  Tai  dit  dans  le  texte. 
Pour  Jupiter, par  exemple,  on  a 

a'=5,2oa8; 
de  là  on  tire 

/'=/.o,4384i. 

Les  arcs  quUl  décrit  en  un  jour  moyen  sur  son  orbite,  supposée  circulaire, 
sont  donc,  en  longueur  absolue,  moindres  que  la  moitié  de  ceux  que  la  terre 
décrit  sur  le  sien,  dans  le  même  temps. 
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paraîtra  en  F'':  et  il  semblera  être  retourné  en  arrière  sur  la 
sphère  céleste.  Dans  le  passage  d'une  de  -ces  directions  à  l'autre, 
il  aura  paru  stationnaire,  ce  qui,  d'après  les  dispositions  de  notre 
figure,  sera. arrivé  tandis  que  la  terre  décrivait  Tare  £F.  La  terré 
arrivant  en  G,  et  Jupiter  en  G',  en  opposition  avec  le  soleil, 
on  le  verra  en  G'^  sur  la  sphère  céleste,  et  déjà  il  semblera  reculé 
en  arrière  de  tout  Tare  Y/^  G'',  quoique  en  effet  il  ait  toujours  con- 
tinué à  suivre  sa  marche  directe  d'occident  en  orient,  sur  son  or- 
bite propre.  Jupiter  et  la  terre  continuant  à  marcher  dans  le 
même  sens,  la  rétrogradation  apparente  continuera  aussi  dé  la 
même  manière  ;  mais  sa  vitesse  diminuera  à  mesure  que  le  mou- 
vement propre  de  la  terre  devenant  plus  oblique  sur  le  rayon 
visuel  mené  à  la  planète,  altérera  moins  le  mouvement  propre 'de 
Jupiter.  Enfin  la  rétrogradation  cessera  tout  à  fait  lorsque  la  terre 
sera  parvenue  en  un  point  I  de  son  orbite  tel,  que  le  rayon  visuel 
mené  à  la  planète  demeure,  pendant  quelques  instants,  parallèle  à 
lui-même.  Alors  si  Jupiter  est  en  T,  il  paraîtra  en  V  sur  la  sphère 
céleste,  et  semblera  de  nouveau  stationnaire.  Quand  ensuite  la 
terre  viendra  de  I  en  K,  et  Jupiter  en  K',  il  paraîtra  avoir  décrit, 
sur  la  sphère  céleste.  Tare  VIL"  suivant  l'ordre  des  signes.  A 
partir  de  cette  époque,  il  reprendra  son  mouvement  direct  sur 
cette  sphère.  Toute  sa  rétrogradation  apparente  comprendra  donc 
Tare  £''  l",  et  il  l'aura  faite  en  décrivant  sur  son-  cercle  l'arc  £'  Vf 
pendant  que  la  terre  décrivait  l'arc  £1  sur  le  sien.  Ceci  doit  s'en- 
tendre de  Mars,  de  Saturne  et  de  toutes  les  autres  planètes  supé- 
rieures. Seulement  ces  rétrogradations  sont  plus  fréquentes  et 
moins  étendues  pour  Saturne,  parce  que  son  mouvement  est  plus 
lent  que  celui  de  Jupiter  ;  en  sorte  que  la  terre  le  rejoint  plus  tôt 
et  le  dépasse  plus  vite.  Au  contraire,  elles  sont  moins  fréquentes 
et  plus  étendues  pour  Mars,  dont  le  mouvement  est  plus  rapide, 
ce  qui  fait  que  la  terre  emploie  plus  de  temps  à  le  rejoindre,  et  à 
le  dépasser (*).    On  voit  avec  quelle  merveilleuse  simplicité  le 

C*)  Le  mouvement  alternativemenl  direct  et  rétrograde  de  Mars  avait  été 
remarqué  par  les  Égyptiens  des  les  temps  pharaoniques.  11  est  spécialement 
désigné  sur  de  Irès-anclcnncs  inscriptions  hiéroglyphiques,  comme  un  dieu 
céleste,  qui  marche  iour  à  tour  en  avant,  et  en  arrière. 
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moaTement  de  la  terre  se  prête  à  rendre  raison  de  toutes  ces  bi- 
zarreries. C'est  à  Copernic  que  Ton  doit  d'avoir  fait  revivre  Tidée 
de  ce  mouvement,  déjà  avancée  par  d'anciens  philosophes,  mais 
qu'il  a  le  premier  prouvée  d'une  manière  complète,  en  montrant 
avec  quelle  simplicité  et  quelle  exactitude  elle  satisfait  aux  ob- 
servations. 

Si  toutes  les  planètes  se  mouvaient  comme  la  terre  dans  le  plan 
de  l'écliptique  ;  si,  de  plus,  leurs  orbites  et  celle  de  la  terre  étaient 
circulaires,  ce  qui  rendrait  tous  les  mouvements  uniformes,  les 
époques  des  rétrogradations  de  chaque  planète  seraient  con- 
stantes; elles  reviendraient  après  une  révolution  synodique,  et 
leur  durée  et  leur  étendue  seraient  constantes  aussi.  Mais  Tincli- 
naison  des  orbites  et  leur  ellipticité  troublent  la  simplicité  de  ces 
rapports  et  influent  sur  les  époques  aussi  bien  que  sur  les  durées 
des  rétrogradations.  Malgré  cette  complication  on  conçoit  que  la 
cause  optique  de  ces  apparences  étant  connue ,  leur  détermination 
exacte  est  un  problème  purement  géométrique,  dont  la  solution 
doit  se  déduire  des  formules  qui  expriment  le  mouvement  de  cha- 
que planète,  en  ayant  égard  à  l'ellipticité  et  à  l'inclinaison  de  son 
orbite.  Mais  comme  l'observation  des  stations  et  des  rétrograda- 
tions n'est  d'aucun  usage ,  nous  croyons  inutile  d'entrer  dans  cette 
généralité. 


3l8  ASTHOVOMIE 


NOTE. 


I.  Pour  donner  sealement  un  essai  de  ce  calcul,  nous  considéreroos  le  cas 
simple  oiji  les  orbites  des  planètes  seraient  circulaires  et  comprises  dans  le 
plan  de  Técliptique.  Dans  cette  supposition,  leurs  mouvements  angulaires 
héliocentriques  seront  uniformes.  J'^établirai  d^abord  la  solution  analytique 
du  problème,  pour  les  planètes  5u^^rteiirej,  dont  Torbîte  embrasse  celle  de 
la  terre.  Je  montrerai  ensuite  que  les  mômes  formules  finales  s^appUqnent 
aussi  aux  inférieures,  en  y  modifiant  quelques  particularités  de  signes  alg^é- 
briques.  Ceci  convenu,  comptons  le  temps  (  à  partir  de  Tépoque  où  la  pla- 
nète et  la  terre  se  sont  trouvées  du  même  côté  du  soleil ,  et  sur  la  même  ligne 
droite  ;  en  sorte  que  la  planète  était  alors  en  opposition»  Les  angles  décrits 
par  la  terre  et  par  elle  autour  du  soleil  pendant  le  temps  /,  seront  respecti- 
vement nty  n'  t;  n^n'  étant  des  constantes  qui  représentent  les  mouvements 
bcliocen triques  évalués  pour  Funité  de  temps,  que  nous  supposerons  être  le 
jour  moyen  solaire.  Rapportons  les  positions  successives  des  deux  corps  à 
un  système  de  coordonnées  rectangulaires  â;,  y,  ayant  leur  origine  au  centre 
du  soleil  ;  dont  la  deuxième  x,  soit  dirigée  suivant  le  rayon  veeteur  où  la 
coïncidence  s''e8t  opérée;  à  quoi  nous  ajouterons  la  convention  de  prendre 
les  y  positifs  sur  la  branche  de  ce  rayon  vecteur  où  la  terre  se  trouvait  alors,  et 
les  X  positifs  vers  Forient  des  +r*  Ceci  admis,  en  nommant  a,  a'  les  rayons 
des  orbites ,  les  valeurs  des  coordonnées  ,  &  Vinstant  f,  seront  : 

Pour  la  terre x  =  a  cos  n  «,    y  =■  a  sin  n  /, 

Pour  la  planète x'  =  a'cosn'/,    y  ==  a' sin  n' «. 

Maintenant  si  Ton  conçoit  une  ligne  droite  menée  de  la  terre  à  la  planète, 
à  un  instant  quelconque,  cette  droite  fera  avec  Taxe  des  x  un  angle  X,  dont 
la  tangente  trigonométrique  sera  exprimée  généralement  par 

y' —y  ,.  asinn<  —  a'tAun't 

—, >      ou  bien -; 

x'  —  X  a  cos  nt  —  a  cos  n  t 

Fangle  X  étant  mesuré  à  partir  des  +x,  en  allant  vers  les  +r* 

Lorsque  la  planète  est  stationnaire ,  le  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à  la 
planète  reste  parallèle  à  lui-même;  ainsi,  pour  déterminer  le  temps  f,  où 
ce  phénomène  a  lieu,  il  faut  exprimer  qu^alors,  en  faisant  varier  t  d^une  quan- 
tité fort  petite  et  arbitraire,  que  nous  pouvons  représenter  par  dr  a>,  la  fonc- 
tion précédente  n'éprouve  aucune  variation.  Cette  condition  est  absolument 
pareille  à  celle  dont  nous  avons  fait  usage  dans  le  second  livre,  en  exposant 
la  méthode  des  moindres  carrés.  Elle  se  réduit  à  déterminer  t  de  manière 
que  la  fonction  dont  il  s'agit  soit  un  minimum  ou  un  maximum,  £n  opérant 
comme  nous  avons  fait  alors,  on  trouve  que  la  valeur  de  t,  qui  jouit  de  cette 
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propriété,  doit  satisfaire  à  la  relation  suivante  : 

(a  cos  nt  —  a'  COB  n'  t)  {an  cos  ni  —  a' n'  cos  n'  l ) 
-H  («sinnt  —  a'  sin  n't)  (ansiniK  —  a'n'  sinn't)  =  o. 

En  effectuant  les  multiplications  indiquées,   celte  équation  prend  une 
furme  plus  simple  ;  elle  devient 

a*  n  -h  a'*  n'  —  «a'  (n-hn')  cos  (n  —  n')  t  =o, 

d'où  Ton  tire 

,  \  /  /%  a*n-^a'*n' 

(0  cos(n-nO^=^^.^„_^„.^> 

Cette  condition  déterminera  Fangle  (n  —  n')  t,  et  par  conséquent  t,  lors- 
que les  quantités  a,  a',  n,  n'  seront  connues. 

8.  La  planète  étant  supposée  supérieure,  n  surpasse  n';  ainsi  le  produit 
(n —  n'  )  «aura  le  signe  de  <  :  de  sorte  qu'il  est  positif  après  Topposition  et 
néf>9ktiî auparavant.  Or  \&  valeur  d'un  cosinus  ne  change  pas  quand  on  change 
le  signe  de  l'angle  auquel  il  appartient.  Donc,  si  Ton  nomme  +  0  la  valeur 
positive  de  t  qui  satisfait  à  l'équation  précédente,  la  valeur  négative  —  0  j 
satisfera  également  :  c'est-à-dire  quMI  y  aura  deux  instants  également  éloi- 
gnés de  Topposition,  l'un  avant,  Pautre  après,  dans  lesquels  la  planète  paraîtra 
stationnaire;  et  le  produit  in  —  n')  0,  que  je  nommerai  par  abréviation  9, 
exprimera  l'angle  compris  au  centre  du  soleil,  entre  la  terre  et  la  planète,  au 
moment  où  chaque  station  a  lieu. 

La  fig.  26  représente  la  position  respective  des  trois  corps  dans  la  sta- 
tion postérieure  à  l'opposition.  L^angle  au  soleil  9  étant  connu  par  Tex- 
pression  précédente  de  son  cosinus»  et  les  distances  a  y  a*  de  la  terre  et  de 
la  planète  au  soleil  étant  données ,  on  peut  aisément  calculer  l'angle  PTS 
ou  e,  qui  représente  la  distance  angulaire  de  la  planète  au  soleil  vue  do  la 
terre,  au  moment  où  la  station  a  lieu,  et  qui  est  immédiatement  observable. 
Pour  former  son  expression  analytique,  menez  de  la  planète  P  la  droite  Pn, 
perpendiculaire  au  rayon  a  prolongé.  Sa  longueur  sera  a' sin  7;  et  celle  de 
Sn  sera  a'  cos 9.  Retranchant  a  de  cette  dernière,  on  aura,  d'après  les  dis- 
positions de  la  figure  qui  nous  sert  de  type. 


(i)  tang£  = j 


a'  sin  or 
a'  cos  ff  —  a  * 


quand  l'équation  (i)  aura  fait  connaitre  Pangle  7,  celle-ci  donnera  l'angle  s. 
Ces  équations  contiennent,  comme  données  numériques,  les  rayons  a,  &', 
des  deux  orbites,  et  les  moyens  mouvements  n^n',  qui  y  correspondent;  mais 
ces  deux  genres  d'éléments,  étant  liés  entre  eux  par  la  troisième  loi  de  Ke- 
pler, on  peut  ramener  les  équations  à  n'en  contenir  qu'un  seul.  En  effet,  si 
l'on  n6mme  T  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  terre ,  et  T'  celle.de 
la  planète ,  cette  loi  donne 
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K  étant  une  quantité  constante ,  qui ,  si  Ton  prend  le  rayon  a  de  Torbe 
terrestre  pour  unité  de  distance,  est  égale  à  la  durée  de  la  révolution  sidé- 
rale de  la  terre,  365^,^563835.  De  plus,  en  nommant  n  la  demi-circonférence 
dont  le  rayon  est  i,  on  a  évidemment 


de  là  on  tire 


et,  par  suite. 


2îr         ,      an 


n= 7,     n'  = j 


8 

n'  =:n  — j 


Au  moyen  de  ces  valeurs  on  pourra  éliminer  de  nos  deux  équations,  les 
moyens  mouvements ,  ou  les  rayons  des  orbites.  Padopterai  ici  le  premier 
parti. 

5.  Prenons  donc  d^abord  Téquation  (i)  qui  est 


a^n-^-  a"  n' 


Les  détails  de  Télimination  se  simplifient,  en  faisant 


a  =  rt%     «'  =  a'*, 


Alors,  quand  on  a  remplacé  n  et  n'  par  leurs  valeurs  dans  la  fraction  qui  re- 
présente cos  cr,  ses  deux  termes  réduits  se  trouvent  avoir  pour  facteur  com- 
mun a  +  a';  et,  après  Ten  avoir  débarrassée,  on  trouve  définitivement 


(l)  COSff  = 


««' 


a.'*  —  ««'  -H  a* 


Quant  à  Téquation  {1),  pour  éviter  les  radicaux  qu^y  introduirait  sin  a,  il  faut 
élever  ses  deux  membres  au  carré,  ce  qui  donne 


(1)  tang*  s  = 


a'*  sin*  ff 


(a'  cos (7  —  a) 


s> 


alors,  en  tirant  de(  i),  sous  sa  première  forme,  les  valeurs  de  cos  s  et  de  sin'  7, 
on  obtient  immédiatement 

a*  n*  -  a'«  n'* 

alors,  en  remplaçant  n*,  n'*  par  leur  valeur  générale,  les  deux  termes  du  se- 
cond membre  se  trouvent  avoir  pour  facteur  commun  a'  -^a  ;  et,  après  les 
en  avoir  débarrassés,  ou  trouve  finalement 

(2)  tang»  e  =  —7 ^^  ' 

^  ^         •  ■  a(a  -ha'} 
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Dans  la  pratique  attronomiquey  on  prend  habituel lemetft  le  rayon  a  de  Torbe 
terrestre  pour  unité  de  diitanee.  Alors  Pauziliatre  «  est  aussi  égale  à  i,  et 
DOS  deux  formules  deviennent 

(ï)  cos»  = 


1    « 


'*-a'-+-I 


a'  —  «'«  -H  I 
W  ung'  c  = 


a'« 


I  -^a' 


Uexpression  de  tàng*  c  est  remarquable  par  sa  simplicité.  Elle  est  due  \ 
Ketll,  qui  Ta  obtenue  par  de  longs  détours. 

Quand  on  connaîtra  ainsi  les  deux  angles  9  et  c,  le  troisième  «r  s^obttendra 
comme  supplément  de  leur  somme,  ce  qui  donnera 

w  =  180»  —  (c-+-*). 

Ces  trois  angles,  dans  leur  application  à  une  position  quelconque  de  la 
planète,  ont  reçu  des  dénominations'  que  j^ai  rapportées  au  $  31),  page  76  : 
e  s'appelle  Vélongation,  9  la  commutation,  cr  la  parallaxe  annuelle.  Leurs 
expressions  ici  trouvées  sont  particulières  aux  époques  des  stations. 

11  faut  maintenant  déterminer  Tamplitude  angulaire  que  la  planètevue  de 
la  terre  parait  décrire  sur  le  fond  du  ciel ,  en  rétrogradant  ainsi  pendant  le 
temps  t.  Pour  cela  je  reproduis  dans  la^.  27  le  triangle  PTS  de  la^.  a6,  qui 
représente  la  terre>  le  soleil  et  la  planète  dans  les  situations  relatives  qu'elles 
occupent,  à  Tépoque  de  la  station  postérieure  à  ropposition,  que  Ton  suppose 
s'être  opérée  sur  la  droite  fixe  ST.  Par  le  point  T  menons  une  droite  indéfinie 
TY' parallèle  à  ST.  Elle  aboutira  au  même  point  de  la  sphère  céleste  que 
SY{  ainsi  Tangle  T'TP,  est  celui  que  la  planète,  vue  de  la  terre,  aura  paru 
décrire  en  rétrogradant  parmi  les  étoiles,  depuis  Topposition,  pendant  le 
temps  I.  Or  on  a  évidemment 

T'TP  =  nTP  —  nTT'. 

L'angle  PTT  est  iSo»— «  ;  l'angle  nTT',égal  à  TSY,est  celui  que  la  terre 

décrit  autour  du  soleil  pendant  le  temps  1,  en  sorte  que  sa  valeur  est  nt,.  H 

en  résulte  doue 

Y'TP=  1800  — c  — n/, 

expression  entièrement  calculable  en  nombres.  La  station  antérieure  à  Top- 
position  étant  symétrique  à  la  postérieure  autour  de  SY ,  donnera  un  angle 
géocentrique  de  rétrogradation  Y''  TP  exactement  égal,  depuis  cette  station 
antérieure  jusqu'à  l'opposition,  comme  on  pourrait  le  constater  en  construi- 
sant la  figure  qui  s'y  rapporte.  Ainsi  l'arc  total  de  rétrogradation  que  la 
planète  aura  paru  décrire  sur  la  sphère  céleste,  entre  ses  deux  stations  con- 
sécutives, sera!!  T'TP. 

4.  Comme  exemple  d'application,  je  choisirai  Jupiter.  D'après  le  tableau 
général  des  éléments  planétaires,  rapporté  page  a66,  les  données  du  calcul 

seront  ici 

n  —  »'  =  I  i8C7ao'',663 ,    a'  =  5 , 2ov]g^g. 

T.   V.  21 
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Avet  la  valeur  de  a',  en  ne  prenant  que  les  solutions  qui  s^appliquent  à 
notre^.  a6,  on  trouve 

a  =  54026'i2",     £=115035' 44"; 

par  conséquent  le  troisième  angle  cr,  dont  le  sommet  est  à  la  planète,  sera 

îT  =  1800  —  (T-i-0  =  9®58'4". 

ff  est  (  n  —  n'  ).  Or,  dans  le  tableau  d'où  nous  avons  tiré  le  coeiïicient  n  — n', 
Jcs  moyens  mouvements  n,  n'  sont  évalués  pour  une  année  de  365^,35,  de 
sorte  que  si  nous  voulons  obtenir  t  exprimé  en  jours  ,  comme  cela  est  con- 
venable pour  son  application  actuelle,  il  faudra  ramener  n  —  n'  h  cette  même 
unité  de  temps  en  le  divisant  par  365,25  ;  ce  qui  équivaut  à  multiplier  9  par 
ce  même  nombre.  On  aura  ainsi 

,  =  I^^Il^^^  =  Cm,  3i644  =  6oi  7*»  35»  40»,  4 . 
ii8672o"3  663  '     -^1  /  T    ^ -» 

t  est  le  temps  écouté  depuis  Topposition,  jusqu^à  Véi^oque  postérieure  où 
la  planète,  vue  de  la  terre,  parait  stationnaire.  Il  s'écoulera  un  intervalle  de 
temps  égal  depuis  Pépoque  de  la  station  antérieure  jusqu^à  Topposition,  et 
entre  ces  d/3ux  phénomènes  le  mouvement  de  la  planète  paraîtra  rétrograde. 
La  durée  totale  de  sa  rétrogradation  sera  donc  2 1  ;  conséquemmeot  pour 
Jupiter  120^  i5^  ii™2o»,8. 

Si  Pon  retranche  ce  nombre  de  la  durée  de  la  révolution  synodique,  le 
reste  exprimera  Pintcrvalle  de  temps  pendant  lequel  le  mouvement  de  la 
planète  parait  direct. 

Il  ne  reste  plus  qu'à  calculer  l'amplitude  angulaire  de  l'arc  céleste  que  la 
planète  vue  de  la  terre  parait  parcourir  en  rétrogradant  ainsi  pendant  le 
temps  a  f  ;  la  moitié  de  sa  valeur  est 

Y'  TP  =  1800  —  e  —  nf. 

Dans  le  tableau  géiiéial  de  la  page  266,  où  nous  prenons  les  éléments  de 
ces  calculs,  le  moyen  mouvement  n  de  la  terre  est  évalué  pour  une  année 
julienne  de  365^,  "iS.  Mais  comme  la  marche  des  opérations  précédentes  Tait 
connaître  ici  t  en  jours,  il  sera  plus  commode  d'employer  le  mouvement 
moyen  n,  évalué  aussi  pour  cette  même  unité  de  temps,  et  on  l'obtienJra 
sous  cette  forme- en  divisant  par  365,  35  la  valeur  que  le  tableau  lui  assigne. 
On  le  trouve  ainsi  égal  à'3548'',i9i  dont  le  logarithme  tabulaire  est  3,55ooo7ii. 
En  effectuant  le  calcul  numérique  pour  Jupiter  avec  les  valeurs  de  s  et 
de  <,  ci-dessus  obtenues,  on  trouve 

nt=    590  2G'55" 
On  a  déplus        s  =  1  i5o3vV44" 

Donc  nt-h  s=  1750   2' 39" 

Conséquemmeni  Y'TP=      4o57'2i" 

ct2Y'TP=      9"54'4-.i" 
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CederDier  résultat  exprime  Tare  total  de  rétrogradation  <le  Jupiter;  en 
supposant  cette  planète  et  la  terre  dans  leurs  distances  moyennes  au  soleil. 
Oo  obtiendrait  des  nombres  quelque  peu  différents,  si  on  les  plaçait  aux  éia- 
tances  plus  grandes  ou  moindres  qu^elles  peuvent  respectivement  atteindre. 
Mais  comme  ces  calculs  n^auraient  aucune  utilité,  je  ne  m'y  arrêterai  pas. 
Je  n^ai  même  poussé  les  évaluations  précédentes  jusqu'à  de  petites  fractions 
de  temps  et  d^arcs ,  qu'afin  de  ne  pas  trop  altérer  les  relations  des  résultats 
entre  eux.  Du  reste ,  ces  phénomènes,  qui  étaient  physiquement  incompré- 
hensibles, et  très-difficilement  calculables  dans  les  hypothèses  géométriques 
des  anciens  astronomes,  n'ont  aujourd'hui  d'intérêt  pour  nous  que  par  la  fa*> 
cilité  avec  laquelle  ils  «'expliquent  et  se  calculeni,  comme  eonséqoences  du 
mouvement  de  circulation  de  la  terre  et  des  planètes  autour  du  soleil* 

5.  Considérons  maintenant  les  stations  des  planètes  inférieures.  La  con- 
dition déterminante  de  ces  phénomèties  sera  toujours  que  le  rayon  visuel 
mené  de  la  terre  à  la  planète  reste  parallèle  à  lui-même  pendant  un  inter- 
valle de  temps  infiniment  petit.  Or  ce  rayon  est  commun  à  la  planète  et  à 
la  terre.  Donc,  lorsque  la  planète  vue  dé  la  terre  parait  directe,  s tation-^ 
nairo  ou  rétrograde ,  la  terre  vue  de  la  planète  présente  des*  mouvement^ 
apparents  de  même  sens,  et  qui  deviennent  nuls  aux  mêmes  époques.  D'a- 
près cela,  dans  les  formules  générales  (i)  et  (a)  que  nous  avons  tout  à 
l'heure  établies,  nous  n'avons  qu'à  substituer  la  planète  inférieure  à  la  terre, 
et  la  terre  à  la  planète  que  nous  supposions  supérieure,  elles  s'appliqueront 
sans  antre  modification  à  ce  nouveau  cas. 

La  j^.  28,  tout  à  fait  pareille  à  la^.  26,  achèvera  de  rendre  cette  analogie 
évidente.  S  est  le  soleil ,  SY  la  droite  indéfinie  sur  laquelle  la  planète  P  et 
la  terre  T  se  sont  trouvées  en  conjonction  inférieure.  Après  un  temps  quel- 
conque H- 1  écoulé  depuis  cette  époque,  les  mouvements  angulaires  héllo- 
centriques  des  deux  corps  étant  de  même  sens,  et  celui  de  P  plus  rapide 
que  celui  de  T,  leurs  positions  respectives  deviennent  telles  que  les  repré- 
sente nolre^.  aS,  dans  laquelle  le  triangle  PST  est  complètement  analogue 
à  celui  de  la  fig.  26,  sauf  que  c'est  maintenant  la  terre  et  non  la  planète  qui 
occupe  son  sommet  le  plus  distant  du  soleil.  La  condition  analytique,  qui 
rend  le  rayon  visuel  PT  slationnaire,  s'obtiendra  donc  dans  ce  second  cas 
comme  dans  le  premier,  et  les  angles  ?,  e  y  seront  exprimes  par  les  mêmes 
formules  générales,  dans  lesquelles  il  faudra  seulement  introduire  cette  dif- 
térence  d'attributions.  Or  ces  formules  générales  étaient 


(■) 

COS  ff  =      ,,               ,            -  » 

(») 

«" 

**'"8  *-fl(a-ha')' 

où  l'on  a 

fait, 

par 

abréviation, 

Les  lettres  accentuées  appartiennent  à  la  planète  i.upérieura.  D'après  cela, 

21  .  .    - 
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dans  rapplication  que  nous  avons  ici  en  vue  a!  devra  représenter  lo  rayon  de 
Torbe  terrestre;  et  en  le  prenant  pOtir  unité  de  distance,  ce  qui  rendra  aussi 
oc' "égal  à  I,  on  aura 


(  l  )  COS  ff  = 

(a)  tang'«  = 


a 


a'  —  a  -f- 1 

\ 

<i  (  a  -f-  I  )* 


a  est  maintenant  le  rayon  de  la  planète  inférieure  que  Ton  veut  considé- 
rer, et  les  angles  7,  c,  sont  ceux  que  ces  lignes  désignent  dans  Ja  f%,  28. 
Quand  a-  sera  connu ,  le  temps  i  de  la  demi-rétrOgradation  sera  donné  par 
Tcquatton 

dans  laquelle  n  représente  le  moyen  mouvement  héliocentrique  de  la  pIS' 
nète,  et  n'  cehii  de  la  terre.  Alors  le  temps  total  de  la  rétrogradation 
sera  Qf. 

Les  angles  9  et  c  étant  connus ,  le  troisième  a  se  calculera  par  la  con- 
dition 

ti=  180  —  a  —  e. 

Il  ne  reste  plus  qu^à  évaluer  Fangle  que  la  planète,  vue  de  la  terre  T,  a 
paru  décrire  dans  le  ciel  pendant  le  temps  af.  Or,  si  du  point  T  on  mène  la 
droite  TY'  parallèle  à  SY',  la  moitié  de  cet  angle  décrite  depuis  rinstaot  de 
la  conjonction  inférieure,  jusqu^à  celui  de  la  station  suivante,  sera  évidem- 
ment PTY'  ou  PTS  —  PTY'.  Or  ce  dernier  est  égal  à  TSY,  c'est-à-dire  au 
monvement  héliocentrique  de  la  terre  pendant  le  temps  t.  On  aura  donc  en 
définitive 

demi-arc  de  rétrogradation  :    PTY'  =  cr  —  »'  t  =r  180®  —  »  —  «  —  »'  <  ; 

n'  désignant  ici  le  moyen  mouvement  héliocentrique  de  la  terre,  lequel  sera 
Î548''yi9i,  si  Ton  a  évalué  t  en  jours.  Le  double  du  second  membre  sera  Tare 
total  de  rétrogradation  de  la  planète  inférieure  considérée. 

Comme  exemple  d'application,  choisissons  Mercure.  Les  données  du  cal' 
cul  prises  dans  notre  tableau  de  la  page  366,  seront 

n^W:=.  4o85o38'',79 ,      a  =  0,3870987  ; 

de  là,  par  les  formules  (i)  et  (2)  appropriées  aua  planètes  inférieures,  on 

déduit 

<y  =  350  34'  aa'S      £  =  ia6o  1 3'  56"  j 

d'où,  par  supplément, 

o  =  1800—  ff  —  e  =  180  II' 42". 

Ici  Fangle  rs  représente  félougation  de  la  planète  au  soleil ,  vue  de  la 
terre  à  Pinstant  où  la  station  a  lieu.  Cet  angle  est  toujours  aigu,  comme 
nous  le  .trouvons  ici,  quand  la  planète  observée  Cbt  inférieure;  et  il  est  tou- 
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jours  obtiii  quand  elle  est  supérieure.  CeU  résulte  évidemment  4e  nos  epiw 
stroetîoos  mêmes. 
On  a  ensuite  ^  en  jours , 

tt  i5i8o6a".365i,a5  s /c^,  »     h/am^^i 

»  — ir         /Jo85o3«'',79  " 

dont  le  double  y  aai  ai^  34"^  40*9  ^^"^  '^  nombre  total  de  jonrs  et  firactions  de 
joar  pendant  lequel  Mercure  paraîtra  rétrograde.  Dans  tout  le  reste  de  la 
révolution  synodiqueson  mouvement  paraîtra  direct. 
On  a  enfin  : 

la  demi-amplitude  de  Tare  de  rétrogradation  :    tj  —  n'  f  =  6^  54'  3B'^ 

dont  le  double,  i3®  38'  6",  exprime  Tamplitiide  totale  de  cet  arc. 

6-  En  admettant  toujours ,  comme  nos  formules  le  supposent ,  q\ie  les 
mouTements  de  la  planète  et  de  la  terre  sont  circulaires,  uniformes,  et 
opérés  dans  le  plan  de  rêcliptique,  Tangle  d^élongation  observé  au  moment 
où  la  planète  est  stationnaire,  fera  immédiatement  coonalire  le  rayon  de  son 
orbite.  Cest  une  application  très-élé-gante  du  théorème  de  Keill,  que  nous 
aTons  démontré  plus  haut. 

En  effet,  supposons  qu*il  s^agisse  d^une  planète  extérieure.  Alors,  en  pre- 
nant le  rayon  de  Porbe  terrestre  pour  unité  de  distance,  le  théorème  donne 


(a)."  tang«c  = 


a" 


i-f-a' 


«  est  Pangle  d*élongation  de  la  planète  au  soleil  à  Tinstant  où  la  station  a 
lieu.  Si  cet  angle  est  connu  par  Tobservation ,  le  rayon  a'  de  Torbite  de  la 
planète  s'*en  conclura  par  une  équation  du  second  degré ,  dont  il  no  faudra 
prendre  que  celle  des  deux  racines  qui  surpasse  +1.  On  aura  donc  ainsi 

a'  =  I  lang'  «  -f-  (i  -Hi  tang"  c)\ 

L'occasion  d^observer  Tangie  «  se  présentera  presque  toujours  dès  les  pre- 
miers moments  de  la  découverte.  Car  une  planète  supérieure  ne  s'aperçoit 
{généralement  comme  nouvelle  que  par  des  observations  faites  pendant  La 
naii,  auquel  cas  la  portion  de  son  orbite  où  elle  se  trouve  est  actuellement 
opposée  au  soleil,  ce  qui  comprend  les  lipux  de  ses  stations. 

Par  exemple,  lorsque  Fiazzi  découvrit  la  planète  Cérès  le  i"' janvier  i8oi, 
il  la  trouva  rétrograde;  et  il  reconnut  qu'elle  était  devenue  stationnaire  le 
\i  janvier,  son  élongation  observée  étant  alors 

«  =  laao37'48^ 
De  là  on  tire  par  l'équation  (a) 

a'  =  3,20l8  , 

ce  qui  indique  une  planète  située  entre  Jupiter  et  Mars. 
Cette  évaluation  ne  saurait  être  exacte  que  dans  le  cas  très-particulier  où 
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Porbitd  serait  circulaire  et  comprise  dans  le  plan  de  Técliptique.  Mais 
comme  les  excentricités  et  les  inclinaisons  des  orbites  planétaires  sont  en 
général  peu  considérables,  on  peut  toujours  la  considérer  comme  oflrant 
une  approximation  utile.  Pour  Gérés,  par  exemple,  diaprés  les  calculs  ulté- 
rieurs de  Gauss,  le  demi  grand  axe  vériiablc  est  2,76724  ;  ot  par  Feffet  de  Pex- 
centricitéde  Torbite,  les  rayons  vecteurs  varient  autour  de  cette  limite,  de- 
pois  3,55o  le  moindre,  jusqu''à  2,994  le  plus  grand.  L^inclinaison  de  l'orbite 
sur  Péeliptiqueest  de  10°  37'  |,  Avec  dos  conditions  aussi  éloignées  de  cellos 
que  le  théorème  de  Keill  suppose,  la  valeur  de  a',  déduite  de  Télongation, 
était  déjà  un  guide  précieux. 

7.  Lorsque  Ton  consent  à  considérer  Torbite  de  la  planète  comme  circu- 
laire, et  comprise  dans  le  plan  de  Técliptique,  deux  élongatioiis  e^,  £,  suc- 
cessivement observées,  ou  conclues  par  computation  de  deux  positions  appa- 
rentes séparées  par  un  intervalle  de  temps  connu  t,  suflfi.^ent  pour  déterminer 
rigoureusement  le  rayon  du  cercle  décrit. 

En  effet,  appliquons  à  chacune  de  ces  positions  le  triangle  TSP  de  ia 
y^.26,  en  distinguant  par  les  indices  i,  3  les  angles  intérieurs  qui  s^y  rap- 
portent; et,  pour  plusde  juste^e,  attribuons  aux  rayons  de  Porbe  terrestre, 
non  pas  une  longueur  constante  a ,  mais  les  vraies  valeurs  elliptiques  f\ ,  r^, 
qui  répondent  aux  époques  des  deux  observations.  Nous  aurons  alors  ces 
deux  équations  : 

(ï  )  sin  e,  =  -^sin  ty,  , 

(a)'  sin  e,  = -î^  sin  CT, . 

Mais  îTj  est  180° — («iH-ffi)  et  u,  est  iSo*'  —  («s  +  ff,)-  Ces  deux  équa- 
tions deviennent  donc 

(i)  sinsj  r= -— sin  (sj-H  Ti),      sin  s,  =  — sin  (g, H- a,). 

Maintenant,  si  Ton  nomme  n,  le  mouvement  angulaire  héliocentrique  de 
la  planète,  lequel  est  censé  uniforme,  et  (n)  celui  de  la  terre,  tel  qu'il  se 
trouve  être,  en  réalité,  dans  rintervalle  des  observations,  ou  aura  évideni* 
ment 

cr,— 'a,=  L(n)  — n,]/. 

Or,  d''après  ce  que  nous  avons  démontré  ci-dessus  §2,  si  a  désigne  le 
demi  grand  axe  de  Torbe  terrestre,  dontr^ ,  r, ,  sont  des  fonctions  connues, 
et  que  n  représente  le  moyen  mouvement,  non  pas  local,  mais  absolu  de  la 
terre,  la  troisième  loi  de  Kepler  donne 

a*  n 

»L  =  n  -;  ;     ou,  en  prenant  a  pour  unité  de  distance,       n,  =  -j* 
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11  en  résulte  donc 


«1 


et,  en    tirant  de  )à  Texpression  de  7,,  les  équalions  (i),    (3)  prendront 
définitivement  cette  forme  : 

(E)       sin  «,  = -i-sin  («,-+- 5-,), 

''1 

Elles  ne  contiennent  plus  alors  que  deux  inconnues  a^  et  ^i  ;  pgr  consé- 
quent elles  sutlfisent  pour  les  déterminer.  Leur  résolution  par  voie  directe 
serait  impraticable;  mais  on  peut  tiès-aisément  y  suppléer  par  des  essais 
numériques.  Admettons,  par  exemple,  que  la  planète  inconnue  est  supérieure^ 
ce  que  Ton  connaîtra  parce  que,  dans  celte  application,  les  angles  e^,  s,,  qui 
s'^observenl  ordinairement  <^  peu  de  distance  de  Topposîtion,  seront  obtus; 
01  sera  plus  grand  que  t.  Alors,  en  lui  attribuant  des  valeurs  progressive- 
ment croissantes  au  delà  de  cette  limite,  la  première  des  équations  (i)  don- 
nera, pour  chacune  déciles,  la  valeur  de  ff|  ;  la  seconde  celle  de  <r^  :  d'où  Ton 
conclura  leur  différence  «r,  —  ^i,  qui  forme  le  premier  membre  de  Téqua- 
tion  (2).  Or  le  second  est  immédiatement  calcul;ible  diaprés  chaque  valeur 
supposée  de  Oi  ;  on  pourra  donc  comparer  ces  évaluations  Tune  à  Tautre, 
et  reconnaître  les  suppositions  qui  le&  rapprocheront  progressivement  de 
Tégalité,  jusqu^au  degré  d^approxîmation  que  Ton  jugera  nécessaire  ou  con- 
venable d''atteindre. 

Binet  a  fait  une  application  très-heureuse  de  cette  méthode  à  la  planète 
Neptune.  Elle  avait  été  découverte  à  Berlin  par  M.  Galle  le  33  septembre  1846, 
d''après  les  indications  de  M.  Le  Verrier  qui  l'annonçaient  comme  devant 
èire  fort  au  delà  d^Uranus.  En  combinant  cette  première  observation, avec 
une  subséquente  de  Gauss  faite  le  10  octobre  et  qui  avait  été  également  con> 
signée  dans  les  Comptes  rendus  de  l'Académie  des  Sciences ,  Binet  trouva  que 
la  distance  a^  de  la  planète  au  soleil,  devait  être  comprise  entre  3o  et  3i, 
plus  prèp  du  premier  nombre  que  du  second. 

Le  calcul  exact  de  Torbite ,  effectué  sur  Fonsemble  des  données  astrono- 
miques postérieurement  recueillies,  assigne  au  demi  grand  axe  a^  la  va- 
leur 3o,o4>  à  peine  diff'érente  de  ces  premières  évaluations.  Binet  présenta 
son  résultat  à  TAcadémie  le  26  octobre,  dans  une  Note  qui  est  insérée  au 
tome  XXIII  des  Comptes  rendus»  page  798.  U  fut  d^autant  plus  remarqué 
alors,  que  les  calculs  théoriques  d^où  M.  Le  Verrier  avait  conclu  Texistence 
de  cette  planète ,  le  conduisaient  à  la  placer  bien  loin  du  soleil  à  la  dis- 
tance moyenne  36,i54  (  Comptes  rendus,  tome  XXIII ,  page  aSs).  Mais  si  Ton 
considère  quUl  avait  déterminé,  et  on  peut  dire  deviné,  tous  ses  éléments, 
diaprés  les  petites  erreurs  que  Tignorance,  où  Ton  était  de  sa  présence, 
occasionnait  dans  les  Tables  d^Uranus  et  de  Saturne  ,  on  sera  étonné  qu^il 
ait  pu  arriver  ainsi  à  des  évaluations  si  peu  éloignées  de  la  vérité. 


328  ASTHONOttlK 

8.  Jusqtnci  nous  avons  supposé  que  la  planète  so  mouvait  dans  le  phàn 
de  PécUptiquCy  mais  cette  condiUon,  qui  simpUHe  le  ealcul ,  n''e8t  pas  in- 
dispensable, Le»  mêmes  observations  de  déclinaison  et  d^ascension  droite 
qui  font  connaître  la  longitude  de  la  planète ,  et  par  suite  son  élongation  s, 
donnent  aussi  sa  latitude  géocontrique  X,  laquelle  fournit  le  moyen  de  dé- 
terminer Torbitedans  la  seule  hypothèse  de  sa  cirenlarlté.  Cest  ce  qui  va 
être  rendu  sensible  par  la  Jig,  ag. 

P' désigne  la  planète,  située  hors  de  récliptique  à  la  distance  du  soleil 
àSP'  ou  a^,  Du  point  où  elle  se  trouve,  abaissez  sur  ce  plan  la  perpendicu- 
laire P'P  que  je  nommerai  s\  La  terre  étant  en  T,  dans  Pécliptique,  Tangle 
P'TP  ou  X  est  la  latitude  géocentrique  de  la  planète,  qui  se  conclut  de  Tob- 
servation,  et  Pangle  P'SP  est  sa  latitude  héliocentrique  que  je  nomme- 
rai y.  Le  triangle  STP,  situé  dans  le  plan  de  Pécliptique,  est  le  même  sur 
lequel  nous  avons  établi  précédemment  nos  calculs.  Mais  ici  le  cûlé  SP 
n^est  plus  le  rayon  même  a^  de  Porbite  circulaire.  Ce  n^en  est  que  la  pro- 
jection sur  Pécliptique,  laquelle  a  pour  expression  a^cosX',  Appliquant 
donc  à  ce  triangle  STP,  les  mêmes  considérations,  et  les  mêmes  désigna- 
tions symboliques  dont  nous  avons  fait  d''abord  usage,  les  deux  observa- 
tions géocontriques  de  la  planète  nous  fourniront  d*abord  Iss  deux  équa- 
tions buivantcs  : 

(i)       sin£i=-i—; !•  sin  (e, -f- ff, ),        sine,  =  -= — -. — ^  sin(e,-+-ff,). 

Et  la  considération  des  mouvements  angulaires  opérés  dans  Pécliptique  nous 
dobnera  celle-ci  : 

Ces  équations  ne  diffèrent  de  celles  que  nous  avons  obtenues  au  paragraphe 

précédcnt,qu^enceque  les  latitudes héliocentriques  X\f  /,  interviennent daos 
les  équations  (i).  Oi*  ces  latitudes  sont  liées  à  leurs  correspondantes  géoccn- 
triques  Ai,  X^,  par  la  condition  que  la  perpendiculaire  P'P  ou  z'  est  com- 
mune aux  deux  triangles  P'SP,  P'TP;  et  de  là,  comme  on  Ta  vu  §59> 
page  76,  on  déduit  aisément 

TP 
tangA'=  —  ,  tangÀ, 

TP 

et,  en  remplaçant  -rrj    par  le  rapport  des  sinus  des  angles  respectivement 

opposés,  on  aura,  dans  les  deux  observations, 

(3)  tongA,=-j— itang^,        wng  A,  = -^  tang  ;,. 

Les  orbites  des  planètes  sont  généralement  peu  inclinées  au  plan  de  Pé- 
çUptique,  ce  qui  rend  leucs  latituc^es  bel iocen triques  et  géocestriques  tou- 
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jours  fort  petites.  Alors,  comme  les  premières  n^entrent  dans  les  équa- 
tiens  (1)  que  par  lears  cosinus  qui  doivent  différer  très-peu  de  1 ,  on  aura 
déjà  des  Taleurs  fort  approchées  de  v^  el  de  9,  y  en  négligeant  d^aix>rd  cette 
différence,  et  résolvant  les  équations  pour  chaque  valeur  particulière  que 
l'on  aura  voulu  attribuer  à  a^.  Rien  ne  manquera  alors  pour  calculer  les 

valeurs  correspondantes  de/,  el  X'^  par  les  équations  (3),  ce  qui  permettra 
de  les  introduire  telles  dans  les  équations  (i),  lesquelles  étant  combinées 
avec  Téquaiion  (a),  permettront  d'obtenir  la  vraie  valeur  de  a^  par  des 
essais,  comme  précédemment.  Même,  si  Ton  voulait  donner  plus  de  rigueur 
aox  Ji'  qui  proviennent  de  chaque  a,  supposé,  on  n^aurait  qu^à  employer 
leurs  premières  évaluations  pour  les  introduire  dans  les  équations  (1),  et 
eu  déduire  les  valeurs  de  9^,  7,,  lequelles  employées  alors  dans  les  équa- 
tioDs  (3)  donneraient  des  latitudes  héliocenlriques  X\,  A,  ^^  P^^  V^^^ 
exactement  qu^on  ne  les  avait  obtenues  d^abord.  Mais  il  ne  sera  utile  do 
procéder  à  cette  seconde  approximation  que  pour  les  valeurs  de  a^  qui  au- 
ront été  reconnues  très-proches  de  la  vérité. 

Par  exemple,  la  planète  Cérès  fut  découverte  par  Piazzl,  le  i^^  jan- 
vier 1801.  L^observation  quUl  en  fit  le  premier  jour  à  8^  43™  ^^>  ^^mpi^ 
moyen  de  Palerme ,  lui  donna 

c=  iSaoai'a;",      Ji  =  30 6' 3;"  australe; 

et  Ton  avait  alors ,  par  les  Tables  du  soleil,  ^ 

logri  =  7,9926168. 

Prenons  pour  un  premier  essai  a^  =  a,5.  Avec  cette  valeur  la  première  des 
équations  (1)  résolue  en  supposant  cos  ii'=  1,  donne 

,,-l-ff,  =  i63o6'aa«^    d'où    a.  =  3oo  43' 5"  j 

àe  là,  avec  les  valeurs  données  do  «j  et  do  ^.^,  on  tire,  par  Péquation  (3), 

X\  =  2«  1/  I2^      logées  X\  =  1,9996932. 

Avec  cette  évaluation  aprochée  de  X\f  et  la  même  supposition  a^  =  2,5,  la 
première  des  équations  (1)  donne 

t. -♦-»,=  1630 y  38",     d'où    <T,  =  30044' II"; 

ce  qui  étant  introduit  dans  Téquation ,  il  en  résulte 

/.  =  20  9'8\ 

Cette  seconde  approximation  ne  produit  donc  qu'une  altération  de  4^  >ur 
la  valeur  de  X\  ;  une  troisième  n^y  apporterait  de  changement  que  dans  les 
fractions  de  seconde ,  et  il  serait  inutile  d'y  procéder. 

Le  même  calcul  réitéré  pour  d^autres  valeurs  de  a^ ,  avec  les  mêmes  de  e^ 
et  de  Xt ,  fournira  autant  de  valeurs  de  a^  qui  pourront  être  déduites  de  la 
première  observation.  Une  deuxième  observation  calculée  avec  les  mêmes  a^ 
donnera  celles  de  9,  qui  s'en  déduisent.  Tirant  donc  cr,  —  a^  de  ces  différents 
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essais ,  et  comparant  chaque  résultat  avec  le  second  membre  de  Téq nation  \;i]., 
calculé  pour  la  môme  supposition  de  Aj,  on  verra  facilemenl  quels  sont  ceux 
qui  se  rapprochent  ou  s''éloignent  de  satisfaire  à  IVgalité  qu^elie  exprime, 
et  Ton  arrivera  ainsi,  progressivement,  à  évaluer  a^  aussi  exaclement  que 
Ton  -voudra  par  cotte  condition. 

Les  angles  (t^  et  9,  étant  ainsi  connus,  on  en  déduira  facilement  les  longi- 
tudes héliocentriques  de  la  planète  qui  y  correspondent.  En  effet,  soit  S'ï  la 
droite  fixe  dans  Técliptiqucà  partir  de  laquelle  ces  longitudes  se  comptent, 
et  nommons'les  l\,  Z,.  Nommons  pareillement  {l)\*  {l)'^  celles  de  la  terre 
aux  mémos  instants,  lesquelles  sont  données  par  les  Tables  du  soleil.  On 
aura  évidemment ,  d'après  notre ^.  29, 

LWbite-de  la  plnnèio  est  contenue  dans  un  plan  passant  par  le  centre  du 
soleil.  Soient  1  Tinclinaison  de  ce  plan  sur  Técliptique,  N  la  longitude  de  son 
nœud  ascendant.  Les  deux  positions  complètement  connues  de  la  planète 
doivent  suffire  pour  le  déterminer.  £n  effet,  chaque  couple  de  coordonnées 
héliocentriques,  devant  satisfaire  à  Péquation  y  de  la  page  79,  on  aura,  en 
la  leur  appliquant, 

lang  I  sin  (  i'i  --  N  )  =  tang  /', ,     tang  I  sin  ( /'j—  N  )  =  tang  /^ 
Ces  équations  ,  divisées  membre  à  membre ,  donnent , 

sin(/2— N)       tang  i  2 
sin  (/, —  N)       tang/', 

Pour  en  dégager  N,  faites  par  abréviation 

/;_/',=«,     d'où     /;_N=a-»-/,-N. 

Alors,  en  développant  le  premier  rapport,  on  trouvera  finalement 

,,/       ., .*  sin  a  sin  Ji,  cosÀ, 

tang(^-N)  =  -— 7 /.       ^   .'.. hrf 7- 

sin  (Aj —  ^i)-h  2  8in'j«sin>i,  cos  Aj 

N  étant  ainsi  connu,  I  s'obtiendra  par  une  quelconque  des  équations  pri- 
mitivement posées.  Seulement,  si  les  deux  observations  employées  sont 
faites  à  peud^intervalle  Tune  de  Tautre,  comme  cela  arrivera  nccessaireroeni 
dans  les  premiers  moments  de  la  découverte,  tang(/|  —  N)  se  trouvera 
donné  par  le  rapport  de  deux  termes  individuellement  fort  petits;  ce  qui 
rendra  peu  sûres  les  valeurs  de  N  et  de  I.  Mais  c^est  là  un  inconvénient 
inévitablement  attaché  à  ces  premières  déterminations,  qui  devront  être 
rectifiées  par  des  observations  postérieures.  J'*ai  seulement  voulu  montrer 
dans  ce  qui  précède  toutes  les  indications  approximatives  que.  peut  fournir 
rhypoihèse  de  la  circularité. 
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CHAPITRE  VI. 

Sur  Vanneau  de  planètes   télescopiques  qui  existe 
dans  le  système  solaire,  entre  Mars  et  Jupiter, 

144.  Avant  rinvention  du  télescope ,  et  longtemps  après  en- 
core, on  croyait  qu'il  n'existait  dans  notre  système  solaire  que  les 
cinq  planètes  visibles  à  la  vue  simple ,  qui  avaient  été  reconnues 
de  toute  antiquité.  Lorsque  W.  Herschel  découvrit,  en  ï  781  ;>  la  pla- 
nète Uranus,  placée  ifort  au  delà  de  ces  anciennes  limites,  sa  distance 
moyenne  au  soleil ,  presque  double  de  celle  de  Saturne  ,  ramena 
l'attention  sur  un  singulier  rapport  de  nombres ,  que  Ton  appelle 
communément  la/01  deBode,  parce  que  cet  astronome  l'avait  expres- 
sément signalé,  comme  très-digne  de  remarque,  dès  Tannée  1778, 
dans  un  ouvrage  fort  répandu,  intitulé  :  Introduction  à  la  connais^ 
sance  du  ciel  étoile  [*).  Pour  lui  conserver  sa  simplicité  prophétique, 
il  faut  le  prendre  tel  qu'on  l'avait  primitivement  aperçu,  en  l'établis- 
sant sur  les  distances  au  soleil  des  six  anciennes  planètes ,  la  terre 
comprise.  Nous  les  tirerons  du  tableau  inséré  à  la  page  266.  Le 
demi  grand  axe  de  l'orbe  terrestre  y  est  pris  comme  unité  de 
longueur.  Mais,  afin  de  rendre  les  conséquences  que  n©us  allons 
en  déduire,  plus  simples  et  plus  évidentes,  nous  décuplerons  cette 
unité ,  ainsi  que  toutes  lés  autres  distances,  ce  qui  ne  changera  pas 
leurs  rapports;  puis  leurs  expressions  étant  ainsi  agrandies,  nous 
prendrons  seulement  les  nombres  entiers  qui  les  expriment,  en 
négligeant  les  fractions  ultérieures  qui  compliqueraient  inutile- 
ment cet  aperçu.  Nos  six  distances  au  soleil  auront  ainsi  les  va- 
leurs suivantes,  au-dessus  desquelles  j'écris  respectivement  les 
noms  des  planètes  qui  leur  correspondent  : 

Mercure,      Vénus^      la  Terre,      Mars,  ...Jupiter,      Saturne. 

4  •?  to  i5....52  95 

(*)  Lalande ,  dans  sa  Bibliographie  astronomique ,  page  84^,  attribue  la 
première  remarque  de  cette  relation  numérique  à  Titius,  professeur  à 
Wiltemberg,  qui  Paurait  insérée  dans  «ne  traduction  allemande  du  Traite 
de  Bonnet  sur  la  Contemplation  de  la  nature. 
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Si  l'on  veut  cjiril  y  ait  continuité  dans  la  succession  de  ces 
nombres,  on  devra  admettre  que  l'intervalle  de  i5  à  Sa  est  trop 
grand  comparativement  aux  précédents ,  pour  que  le  passage  de 
l'un  à  Tautre  soit  immédiat,  en  sorte  qu'il  devra  exister  au  moins 
une  planète  entre  Mars  et  Jupiter.  C'est  ce  que  Kepler  avait  soup- 
çonné par  cette  raison  même ,  et  sa  prévision  a  été  confirmée  par 
la  découverte  des  planètes  télescopiques  comprises  entre  ces  deux 
là.  Mais  Kepler  n'avait  pas  pu  assigner  la  place  de  cet  intermé- 
diaire, n'ayant  pas  aperçu  la  loi  de  la  progression,  quoiqu'il  l'eût 
longtemps  cherchée  et  qu'elle  fût  bien  simple. 

Pour  la  voir,  retranchez  4 9  c'est-à-dire  le  nombre  de  Mercure 
de  tous  les  suivants  ;  puis  écrivez  de  nouveau  tous  les  restes  dans 
le  même  ordre.  Il  en  résultera  cette  nouvelle  série  : 

Mercure,    Vénus,    la  Terre,    Mard,  ...  Jupiter,    Saturne. 
Résidus      o  3  6  1 1    . . .     4^  91 

Ici,  à  partir  de  Vénus,  la  loi  devient  évidente.  6  est  double 
de  3,  et  11  presque  double  de  6.  Supposez  12  pour  rendre  le 
rapport  exact.  Alors  en  continuant  de  doubler,  vous  aurez  24 
pour  terme  intermédiaire  entre  Mars  et  Jupiter;  puis  4^  m^ 
s'accorde  avec  le  résidu  relatif  à  Jupiter;  puis  g6  qui  excède  peu 
celui  de  Saturne;  et  enfin  2  X  96  ou  192  sera  celui  de  la  planète 
immédiatement  suivante,  à  quoi  ajoutant  la  constante  4  qi^^  aûos 
avons  soustraite,  vous  aurez  196  pour  sa  distance  au  soleil.  Or 
celle  d'Uranus  est  192  qui  est  bien  peu  moindre.  Cette  confirma- 
tion inattendue  de  la  loi  signalée,  rendait  très-probable  la  jus- 
tesse de  son  application  à  la  planète  que  Ton  présumait  devoir 
exister  entre  Mars  et  Jupiter,  ce  qui  donnait  pour  sa  distance  au 
soleil  24  +  4  ^^  ^3  9  ^^  1^  astronomes  se  mirent  à  la  chercher 
d'après  cette  présomption.  Piazzi,  qui  ne  la  cherchait  point,  dé- 
couvrit, dans  la  nuit  du  i®'  janvier  1801,  Cérès,  dont  la  distance 
au  soleil  se  trouve  être  effectivement  27 ,66  ou  28  en  nombres 
ronds,  comme  la  loi  de  la  progression  l'indiquait;  de  sorte  que 
la  prévision  de  Kepler,  quoique  plus  vague,  était  ainsi  justifiée. 
Mais,  ce  à  quoi  Ton  était  loin  de  s'attendre,  elle  fut  bientôt  dépas- 
sée. Car  depuis  on  a  découvert  beaucoup  d'autres  planètes  télescor 
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piques  placées  vers  cette  même  limite  de  distance  ;  aujourd'hui  en 
septembre  i856  on  en- connaît  déjà  trente-six  et  ii  ne  se  passe  pas 
d'année  sans  qu'on  en  signale  de  nouvelles.  Elles  sont  toutes  imper- 
ceptibles à  la  vue  simple.  A  mesure  que  les  découvertes  se  multi- 
plient,  on  en  déconvre  de  plus  en  plus  petites,  celles  qui  le  sont 
moins  ayant  été  naturellement  les  premières  que  l'on  ait  dû  aper- 
cevoir. On  ne  saurait  dire  où  s'arrêtera  leur  nombre.  Mais  toutes 
celles  qui  sont  jusqu'à  présent  connues  ont  leurs  distances  au  soleil 
comprises  entre  aa  et  32 ,  ce  qui  s*écarte  peu  de  la  loi  empirique. 
A  ces  distances  la  petitesse  à  peine  appréciable  de  leurs  diamètres 
apparents  indique  des  dimensions  ainsi  que  des  masses  très- 
petites.  Aussi  n'exercent-elles  que  des  perturbations  insensibles 
sur  les  deux  planètes  principales  qui  les  comprennent,  tandis 
qu'elles  en  sont,  au  contraire,  fortement  troublées. 

I4tf .  Cette  excessive  petitesse  fait  qu'on  n'a  de  chance  deles  décou- 
vrir pour  la  première  fois  que  pendant  l'obscurité  des  nuits,  quand 
elles  sont  dans  le  voisinage  de  l'opposition.  On  les  reconnaît  alors  en 
les  apercevant  comme  des  points  lumineux ,  parmi  des  groupes 
d'étoiles  connues  qui  ne  les  contenaient  pas  auparavant  ;  quand 
on  les  a  ainsi  remarquées,  leur  déplacement  relatif  achève  promp- 
tement  de  déceler  leur  caractère  planétaire.  Pour  ce  motif,  les 
astronomes  se  sont  appliqués ,  dans  ces  derniers  temps  surtout ,  à 
dresser  des  cartes  aussi  détaillées  que  possible  des  étoiles  situées 
à  peu  de  distance  de  l'écliptique  et  dans  l'écliptique  même ,  parce 
que  toutes  les  planètes  à  découvrir,  devant  traverser  deux  fois  ce 
plan  dans  chacune  de  leurs  révolutions ,  on  a  l'espérance  fondée 
de  les  découvrir,  en  j  parcourant  assidûment  la  portion  d'arc  qui 
est  visible  chaque  nuit.  Quand  on  a  signalé  l'apparition  d'un  de 
ces  petits  astres ,  comme  on  sait  qu'il  doit  obéir  aux  lois  de  Kepler, 
deux  observations  faites  à  peu  de  jours  d'intervalle  suffisent, 
comme  nous  l'avons  expliqué  plus  haut,  pour  déterminer  sa  dis- 
tance au  soleil ,  ainsi  que  la  position  de  son  orbite  dans  l'hypo- 
thèse de  la  circularité ,  assez  approximativement  pour  ne  pas  le 
perdre  ;  après  quoi  des  méthodes  plus  savantes ,  appliquées  aux 
observations  ultérieures,  font  connaître  les  éléments  exacts  de  ces 
orbites,  quand  l'astre  en  a  parcouru  un  arc  même  fort  restreint. 
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Je  ne  puis  que  renvoyer  pour  cela  aux  ouvrages  où  ces  méthodes 
sont  exposées,  et  dont  le  plus  célèbre  est  le  Traité  de  Gauss  intitulé 
Tkeoria  motuum  celestium. 

146.  Il  est  intéressant  d'examiner  jusqu'à  quel  point  la  loi  de 
Bode  s'accorde  avec  la  distance  de  la  planète  Neptune ,  découverte 
il  y  a  peu  d'années  au  delà  d'UranUS.  Pour  cela  restituant  à  Mer- 
cure le  nombre  4,  et  désignant  par  m  le  rang  ordinal  de  chaque  pla- 
nète suivante,  la  distance  de  celles-ci  au  soleil  sera,  d'après  cette  loi, 
4  -f-  3 . 2  "*  -  %  ce  que  je  compare  aux  distances  véritables,  repro  - 
duites  cette  fois,  jusqu'à  la  première  décimale  de  leurs  valeurs 
décuplées.  % 


Houe. 

TALBUaS   DE    m. 

PUTANCK*  , 

d'après  la  loi. 

DISTANCES 

véritables. 

Mercure 

I 
2 

3 

4 

5 
6 

7 
8 

9 

4          =4 

4h-3.2*>=7 

4-h3.3'—  10 

4-i-3.2*=i6 

•     4-t-3.2"=28 

4-1-3. 2*  =  5ï 
4-l-3.a*=  loo 
4h-3.2«=i96 
4 -h  3.2' =388 

3,9 
7,2 

10,0 
l5,Q 

22,0  à  3i,6 
.      52,0 

95,4 
191,8 

3oi,o 

Vénus 

La  terre 

Mars 

Télescopiques .... 
Jupiter. 

Saturne 

TTranuâ 

Neotune 

Jusqu'à  Jupiter  inclusivement  la  loi  est  peu  çn  défaut.  Elle 
commence  à  pécher  en  excès  pour  Saturne  et  Uranus  ;  son  écart 
s'accroît  considérabl^nent  dans  le  même  sens  pour  Neptune ,  et 
Ton  en  peut  présumer  qu'elle  deviendrait  encore  plus  fautive  pour 
une  planète  plus  éloignée.  Malgré  ces  imperfections ,  elle  établit 
entre  les  distances  de  ces  corps  au  centre  du  soleil  une  connexité 
qui  mérite  fort  d'être  remarquée ,  comme  indiquant  une  condi- 
tion de  formation  qui  leur  aura  été  commune^  et  en  vertu  de 
laquelle  ils  auront  été  distribués  dans  l'espace,  ainsi  qu'ils  le  sont. 

147.  Supposons ,  comme  cela  n^est  pas  impossible ,  qu'il  existe 
une  planète  immédiatement  ultérieure  à  Neptune.  D'après  la  lof 


PHYSIQUE.  ^'  335 

précédente  sa  distance  au  soleil  serait  4 -h  2"  ou  «jl 72,  ce  qui  la  ré- 
duirait à  77,2  en  prenant  le  demi  grand  axe  de  Torbe  terrestre 
pour  unité  de  longueur.  Dans  cette  supposition  ,  si  Ton  nomme 
n  le  mouvement  angulaire  de  la  terre  autour  du  soleil ,  en  un  jour 
solaire  moyen,  on  a  vu  page  326  que,  d'après  la  troisième  loi  de 
Kepler,  celui  de  la  planète  serait 


n  exprimé  en  secondes  sexagésimales  est  3548",  igi .  Prenant  donc 
a'  égal  à  77 , 2 ,  il  en  résultera 

/î'  =  5",23i. 

Plaçons  la  planète  dans  l'opposition,  ce  qui  en  rapprochera  la 
terre.  Le  mouvement  héliocentrique  vu  de  celle-ci,  s*accroitra 
par  ce  rapprochement  inversement  aux  distances,  c'est-à-dire 
dans  le  rapport  de  77,2  à  76,2,  ce  qui  rendra  le  mouvement 
géocentrique  diurne  égal  à  5 ,  2996  ou  moindre  de  6"  dans  cette 
position  la  plus  favorable.  Il  faudrait  donc  réitérer  l'observation  sur 
cette  planète  avec  une  précision  extrême,  pendant  plusieurs  nuits 
consécutives ,  pour  apercevoir  qu'elle  se  déplace  parmi  les  étoiles 
environnantes,  et  la  reconnaître  comme  planète  à  ce  caractère. 
L'excès  d'éloignement  que  lui  attribue  sans  doute  la  loi  empirique 
de  Bode  ne  suffirait  probablement  pas  pour  sauver  cette  difficulté 
de  sa  perception.  Aussi  les  astronomes  qui  dressent  maintenant 
des  cartes  célestes,  ont-ils  soin  de  signaler  les  étoiles  qu'ils  trou- 
vent manquer  dans  la  portion  du  ciel  qu'ils  étudient,  quoiqu'elles 
y  aient  été  marquées  par  leurs  devanciers.  Car  si  quelques-uns  ' 
de  ces  astres  sont  des  planètes  que  leur  mouvement  propre  a  fait 
sortir  des  cartes  précédemment  construites,  des  comparaisons 
effectuées  ainsi  avec  suite  et  persévérance  les  feront  infaillible- 
ment découvrir  ;  et  celles  surtout  qui  seraient  déplacées  au  delà 
de  Neptune ,  ne  pourraient  pas  y  échapper,  à  cause  de  la  lenteur 
de  leur  déplacement. 
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CHAPITRE  VII. 

Sur  Vexistence  et  les  mous^ements  généraux  des 
satellites  qui  circulent  autour  de  certaines 
planètes, 

148.  Lorsque  Ton  observe  Jupiter  au  télescope,  on  le  voit  tou- 
jours accompagué  de  trois  ou  quatre  points  lumineux,  semblables 
à  des  étoiles  extrêmement  petites.  On  pourrait  même,  en  n*y  re- 
gardant qu^une  seule  fois,  les  prendre  pour  de  véritable^  étoiles 
que  Jupiter  aurait  rencontrées  sur  sa  route;  mais  en  répétant  les 
observations  durant  plusieurs  jours  consécutifs,  on  voit  ces  points 
lumineux  changer  de  place  autour  de  la  planète.  Ils  se  montrent 
à  différentes  distances  de  son  disque,  tantôt  à  sa  droite,  tantôt  à 
sa  gauche  ;  et  comme  ils  l'accompagnent  toujours  comme  des  gar- 
des y  on  les  a  nommés  satellites  (*). 

On  voit  quelquefois  ces  petits  astres  passer  sur  le  disque  de  Ju- 
piter, et  y  projeter  une  ombre,  qui  décrit  une  corde  de  ce  disque  ; 
ce  qui  forme  de  véritables  éclipses  de  Jupiter,  analogues  à  celles 
que  la  lune  produit  sur  la  terre.  Il  résulte  de  ce  phénomène,  que 
Jupiter  et  ses  satellites  sont  des  corps  opaques,  non  lumineux  par 
eux-mêmes,  et  éclairés  parle  soleil. 

Ceci  donné  l'explication  d'un  autre  phénomène  très-singulier. 
Jupiter  étant  un  corps  opaque,  doit  projeter  derrière  lui^  dans 
l'espace,  un  cône  d'ombre  opposé  au  soleil,  et  lorsque  les  sa* 
tellites  entrent  dans  cette  ombre,  ils  doivent  parsutre  éclipsés; 
aussi  les  voit-on  souvent  disparaître,  quand  ils  sont  encore  à 
une  grande  distance  de  la  planète  et  fort  loin  d'être  cachés 
par  son  disque.  Cette  disparition  a  lieu  à  l'occident,  si  le  soleil  est 
à  l'orient  de  Jupiter  ;  à  l'orient,  si  le  soleil  est  à  l'occident»  Elle 
paraît  se  faire  près  du  disque  de  la  planète,  lorsque  le  cône  d'om- 


C*)  Les  satellites  de  Jupiter  ont  été  découverts!  par  Galilée,  qui  les 
nomma  Medieea  sydera.  ' 
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bre  se  présente  à  nous  obliquement  et  sous  un  petit  angle,  comme 
aux  approches  de  l'opposition  ;  elle  se  fait  plus  loin  de  ce  disqite, 
quand  nous  le  voyons  transversalement  et  sous  un  plus  grand 
angle,  comme  dans  les  quadratures.  Les  réapparitions  des  satellites 
offrent  des  phénomènes  analogues,  c'est-à-dire  qu'elles  ont  lieu 
quelquefois  à  une  grande  distance  du  disque  ;  ce  qui  forme  un 
sujet  de  surprise  les  premières  fois  que  l'on  a  occasion  de  les  ob- 
server; Les  deux  satellites  qui  s'écartent  le  plus  de  la  planète 
peuvent,  dans  certaines  circonstances,  sortir  de  l'ombre  et  repa- 
raître, .du  même  côté  du  disque  où  ils  avaient  été  éclipsés.  Ces 
phénomènes  ne  permettent  pas  de  douter  que  les  satellites  de 
Jupiter  ne  soient  comme  quatre  petites  lunes,  qui  se  meuvent  au- 
tour de  cet  astra  dans  des  orbites  rentrantes*  On  a  nommé  pre- 
mier satelhte  celui  qui  s'écarte  le  moins  de  la  planète.  Le  rang 
des  trois  antres  "se  règle  de  même,  d'après  retendue  de  leurs 
élongations. 

149.  Jupiter  n'est  pas  la  seule  planète  qui  présente  ce  phéno- 
mène.  Mais  les  satellites  de  Jupiter  s'aperçoivent  aisément  avec 
des  lunettes  de  peu  de  force^  tandis  que  ceux  des  autres  planètes 
nie  sont  perceptibles  qu'avec  des  instru»)ents  d'une  grande  puis- 
sance. On  en  a  reconnu  ainsi  huit  autour  de  Saturne  (*),  huit  autour 
dUJranus,  desquels  toutefois  les  5%  7*  et  8^  n'ont  été  vus  jusqu'ici 
que  par  W.  Herschel  ;  enfin  un  autour  de  Neptune.  La.  lune  peut 
aussi  être  considérée  comme  le  satellite  de  la  terre  ;  nouvelle  ana-. 
logie  entre  notre  globe  et  les  autres  corps  qui  composent  le  sys- 
tème du  monde. 

150.  La  première  chose  à  i*econnaître  pour  établir  la  théorie 
des  satellites  des  planètes,  c'est  la  direction  de  leurs  mouvements. 
Prenons  pour  exemple  ceux  de  Jupiter. 

£n  les  observant  aVec  soin,  on  remarque  d'abord  que  ces  satel- 
lites ne  s'éclipsent  jamais  que  quand  ils  passent  de  l'occident  à  l'o- 
rient de  la  planète.  Quand  ils  suivent  cette  direction,  on  ne  les  voit 
jamais  sur  son  disque  :  au  contraire,  lorsqu'ils  paraissent  sur  ce 

{*)  Huyghens  a  reconnu  le  premier  Pexistencc  d'un  satellite  autour  de 
Saturne. 

T.    V,  '  23 


338  ASTRONOMIE 

disque,  c'est  en  revenant  de  la  digression  orientale  vers  l'occident 
de  la  planète. 

Il  résulte  de  ce  fait  que  les  satellites  tournent  autour  des  pla- 
nètes principales  d'occident  en  orient,  c'est-à-dire  dans  le  même 
sens  que  les  planètes  autour  du  soleil  :  accord  qui  est  une  des  lois 
les  plus  remarquables  du  système  du  monde. 

De  plus,  lorsqu'un  satellite  passe  de  l'occident  à  Torient  de  Li 
planète,  il  n'est  pas  toujours  éclipsé  ;  il  passe  quelquefois  au-dessus 
ou  au-dessous  de  l'ombre  :  de  même,  lorsqu'il  revient  de  l'orient 
vers  l'occident,  il  ne  traverse  pas  toujours  le  disque  de  sa  planète; 
il  se  trouve  quelquefois  au-dessus,  d'autres  fois  au-dessous. 
Ces  phénomènes  prouvent  que  les  orbites  des  satellites  sont  incli- 
nées sur  l'orbite  des  planètes  principales  ;  car,  s'ils  se  jnouvaient 
dans  le  même  plan,  ils  seraient  éclipsés  à  chaque  révolution. 

151.  Les  éclipses  des  satellites  font  connaître  les  instants  de 
leurs  oppositions  au  soleil  :  l'intervalle  de  deux  éclipses  donne  la 
révolution  synodique  àw  îA\x\\\ie  \  d'où  l'on  conclut  son  mouve- 
ment angulaire  par  rapport  à  Taxe  de  l'ombre  qui  joint  les  cen- 
tres de  la  planète  et  du  soleil  ;  ensuite  le  mouvement  de  la  planète 
autour  du  soleil  étant  connu,  on  déduit  de  ce  résultat  les  durées 
des  révolutions  sidérales.  Pour  plus  d'exactitude,  on  emploie  des 
éclipses  observées  près  des  oppositions  de  la  planète,  lorsqu'elle 

r 

se  trouve  presque  sur  la  même  ligne  droite  avec  la  terre  et  le  so- 
leil :  surtout  on  a  soin  de  comparer  entre  elles  des  éclipses  fort 
éloignées,  afin  de  compenser,  autant  qu'il  est  possible,  les  iné- 
galités périodiques  qui  peuvent  exister  dans  les  mouvements  des 
satellites  et  de  la  planète. 

.  Quant  à  la  forme  des  orbites,  ce  qui  se  présente  d'abord  de^plus 
simple,  c'est  de  les  supposer  circulaires.  Cette  hypothèse  peut 
toujours  être  regardée  comme  une  première  approximation,  puis- 
que les  orbites  des  satellites  sont  rentrantes;  elle  est  d'ailleurs 
indiquée  par  l'analogie  qu'ont  les  planètes  avec  les  satellites;  enfin, 
elle  est  confirmée  par  les  phénomènes,  puisque  celte  supposition 
satisfait  exactement ,  ou  presque  exactement ,  aux  éclipses  obser- 
vées. Les  orbites  des  satellites  sont  donc  à  peu  près  circulaires; 
et,  pour  connaître  leurs  distances  au  centre  de  la  planète  princi- 
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pale,  il  suf6t  de  mesurer  ces  distances  avec  le  micromètre,  dans  le 
temps  de  leurs  plus  grandes  élongations.  On  en  trouvera  les  va- 
leurs à  la  fin  de  ce  chapitre. 

152.  En  comparant  ces  distances  avec  les  durées  des  révolutions 
sidérales,  on  y  découvre  le  beau  rapport  démontré  par  Kepler 
pour  les  planètes.  Dans  chaque  système  de  satellites,  les  carrés 
des  temps  des  révolutions  sont  comme  les  cubes  des  moyennes 
distances.  Cette  loi  a  servi  pour  calculer  les  révolutions  sidérales 
des  satellites  d'Uranus,  d'après  leurs  élongations  observées  ;  car  le 
second  et  le  quatrième  satellite  de  cette  planète  sont  jusqu'à  pré- 
sent les  seuls  dont  les  révolutions  sidérales  aient  pu  être  observées 
directement.  Mais  comme  leur  durée,  comparée  aux  élongations 
de  ces  mêmes  satellite^,  satisfait  à  la  loi  des  carrés  des  temps,  il  est 
sans  aucun  doute  que  cette  loi  s'étend  aussi  aux  autres  Satellites. 

1Ij5.  Les  fréquentes  édipses  des  satellites  de  Jupiter  ont  donné 
aux  astronomes  le  moyen  de  suivre  leurs  mouvements  avec  une 
exactitude  beaucoup  plus  grande  qu'on  n'aurait  pu. le  faire  d'a- 
près les  seules  observations  de  leurs  distances  à  Jupiter;  car,  ces 
distances  restant  toujours  extrêmement  petites,  leurs  variations 
sont  très-difficiles  à  apercevoir. 

La  durée  plus  oU  moins  grande  des  éclipses  successives  d'un 
même  satellite,  et  la  suite  des  positions  dans  lesquelles  elles  arri- 
vent, font  connaître  Tinclinaison  de  son  orbite  et  la  position  de 
ses  nœuds  sur  le  plan  de  l'orbite  de  la  planète.  Ces  résultats  ne 
sont  d'abord  qu'approchés  ;  mais  on  les  corrige  peu  à  peu  en  les 
comparant  à  un  grand  nombre  d'observations;  enfin,  la  suite  de 
cette  comparaison  fait  voir  s'il  est  nécessaire  de  modifier  les  lois 
du  mouvement  circulaire,  pour  représenter  ces  phénomènes,  et 
c'est  ainsi  qu'on  reconnaît  si  l'orbite  du  satellite  que  l'on  considère 
a  une  excentricité  sensible. 

On  a  reconnu  de  cette  manière  que  l'orbe  du  troisième  satellite 
de  Jupiter  a  une  petite  excentricité  ;  le  quatrième  en  a  une  beau- 
coup plus  sensible  :  on  n'en  a  pas  reconnu  dans  les  deux  autres. 

On  trouve  un  exposé  très-détaillé  et  très-complet  de  ce  genre  de 
recherches,  dans  le  tome  III,  chapitre  XXXIV,  de  ÏAstronomœ 
de  Delambre^  qui  en  avait  fait  un  des  principaux  objets  de  ses  tra- 

22.  y 
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"vaux.  On  peut  consulter  aussi,  sur  ce  sujet,  V astronomie  de  Schu- 
bert, tome  II,  livre  VII.  Je  ne  puis  mieux  faire  que  de  renvoyer  à 
ces  ouvrages,  et  ensuite  au  livre  VIII  de  la  Mécanique  céleste,  l«^ 
lecteurs  qui  veulent  approfondir  ces  belles  théories.  Je  me  borne- 
rai à  rapporter  ici  quelques-uns  des  résultats  généraux  quMles 
ont  fait  découvrir. 

134.  Les  inclinaisons  de  ces  orbites  sur  celles  de  Jupitcr*sont 
variables;  leurs  nœuds  et  \eurs périjoues  sont  en  mouvement:  on 
entend  p^r  périjove  leur  plus  petite  distance  à  Jupiter.  Ces  astres 
secondaires  forment  donc  autour  de  leur  planète  une  sorte  de 
monde  ou  de  système  à  part,  qui  nous  offre,  en  petit  la  représen- 
tation des  changements  qui  s'opèrent  ou  doivent  s'opérer  par  la 
suite  des  siècles  dans  le' mouvement  des  planètes  autour  du  soleil. 

155.  Indépendamment  de  ces  variations,  les  satellites  de  Jupi- 
ter sont  assujettis  à  des  inégalités  très-sensibles,  qui  troublent  leur 
mouvement  elliptique  et  rendent  leur  tl)éorie  fort  compliquée; 
mais  la  théorie  de  Tattraction,  dirigée  par  une  analyse  très-pro- 
fonde due  au  génie  de  Laplace,  a  donné  le  secret  de  tous  ces  écarts. 

Les  trois  premiers  satellites,  plus  rapprochés  les  uns  des  autres, 
sont  surtout  liés  dans  leurs  mouvements  par  des  conditions  parti- 
culières extrêmement  Remarquables. 

Le  moyen  mouvement  sidéral  du  premier,  plus  di^ux  fois  celui 
du  troisième,  pris  ensemble,  font  une  sommç  qui  est  et  sem  tou- 
jours égale  à  trois  fois  celui  du  second.  Il  est  facile  de  vérifier  ce 
résultat  sur  le  tableau  des  révolutions  sidérales  des  satellites,  placé 
à  la  fin  de  ce  chapitre  (*). 

Le  même  rapport  à  lieu  entre  leurs  moyens  mouvements  syno- 
diques,  qui  sont,  pour  chacun  d'eux,  égaux  à  leur  mouvement 
sidéral  diminué  de  celui  de  Jupiter.  Si  l'on  substitue  cés'mouve- 
ments  synodiques  dans  les  rapports  précédents,  le  mouvement  de 
Jupiter  disparait,  et  la  condition  est  remplie  (**). 


(*)  Mécanique  céleste,  livre  11 ,  pag.  342,  et  livre  VIII,  chap.  VI. 

(**)  En  effet,  nojnmons  n',  n",  n"'  les  moyens  mouvements  sidéraux  du 
premier,  du  second  et  du  troisième  satellite,  dans  une  année  julienne; 
désignons  aussi  par  s  le  mouvement  sidéral- de  Jupiter  dans  cet  intervalle- 
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La  loi  précédente,  relative  aux  moyens  moavements,  n'influe 
que  sur  les  variations  des  longitudes  moyennes  à  partir  d'un  in- 
stant donné;  mais  les  longitudes  moyennes  absolues  sont  elles- 
mêmes  assujetties  à  une  autre  loi  non  moins  remarquable,  qui 
consiste  en  ce  que  la  longitude  moyenne  du  premier'  satellite, 
moins  trois  fois  celle  du  second,  plus  deux  fois  celle  du  troisième, 
est  toujours  égale  à  la  demi-circonférence.  Cette  relation  s'étend 
également  aux  longitudes  moyennes  synodiques  ou  sidérales.  Il 
est  démontré  par  la  théorie  que  ce  rapport;  subsistera  toujours,  et 
par  conséquent  les  trois  satellites  ne  pourront  jamais  être  éclipsés 
à  la  fois  ;  car  alors  leurs  longitudes  seraient  égales,  et  la  somme 
ci-dessus  serait  nulle.  Ces  beaux  théorèmes  sont  dus  à  Tauteur  de 
la  Mécanique  céleste,  et  ils  sont  au  nombre  des  plus  brillantes 
découvertes  que  l'on  ait  faites  dans  la  théorie  du  système  du 
monde  ;  mais  il  serait  impossible  d'expliquer  ici  la  méthode  dont 
Laplace  a  fait  usage  pour  y  arriver. 

VS%.  Le  grand  éloignement  des  satellites  de  Saturne,  et  la  diffi- 
culté d'observer  leurs  positions,  n'a  pas  permis  de  reconnaître  les 
ellipticités  de  leurs  orbites,  encore  moins  de  déterminer  les  inéga- 
lités auxquelles  ils  sont  peut-être  assujettis.  Il  en  est  de  même  de 
ceux  d'Uranus  :  cependant  l'ellipticité  de  l'orbite  du  sixième  sa- 
tellite de  Saturne  est  sensible  aux  observations.  Tout  ce  que  Ta- 
nalyse  la  plus  profonde  a  pu  faire  découvrir  sur  la  théorie  de  leurs 
motivements,  est  exposé  au  livre  VIII  delà  Mécanique  céleste  y 
chapitres  XVI  et  XVIL 

Le  diamètre  apparent  de  ces  astres  est  si  petit,  qu'on  n'a  pas 
pu  jusqu'à  présent  mesurer  exactement  leur  grosseur.  On  a  essayé 
lie  l'apprécier  par  le  temps  qu'ils  emploient  à  passer  dans  Tombre 

l€8  moaTemelits  synodiques  des  trois  satellites ,  c^est^à-dire  leurs  mouve- 
ments par  rapport  à  Taxe  de  l'ombre,  seront 

n  — -  i,     n    —  f,     n    —  f  j 

«t  comme  on  a  par  hypothèse 

on  aura  donc  aussi 

car  i  disparait  de  lui-même  de  ce  résultat. 
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de  la  planète  ;  mais  îa  pénombre  qui  entoure-  le  cône  de  Tombre 
pnrc  rend  cette  méthode  fort  incertaine,  parce  que  la  lumière  du 
satellite  s'affaiblit  graduellement  à  mesure  qu'il  y  pénètre,  et  repa- 
raît aussi  graduellement  à  mesure  qu'il  s'en  dégage  ;  de  sorte  que 
les  instants  précis  de  l'entrée  et  de  la  sortie  sont  impossibles  à 
saisir  exactement.. 

157.  £n  observant  avec  beaucoup  de  soin  les  variations. pério- 
diques qu'éprouve  Tintensité  de  la  lumière  des  satellites  de  Ju- 
piter, Herschel  a  remarqué  qu'ils  se  surpassent  tour  à'  tour  eu 
clarté.  Il  e&t  naturel  d'en  conclure  que  certaines  parties  de  leur 
surface  réfléchissent  plus  de  lumière  que  les  autres,  et  alors  les 
époques  du  maximum  ou  du  minimum  de  leur  lumière  doivent  ar- 
river quand  ces  mêmes  parties  de  la  surface  des  sateUites  sont 
tournées  vers  nous.  £d  comparant  ces  retours  avec  les  positions 
des  satellites  par  rapport  à  Jupiter,  Herschel  a  trouvé  qu'ils  pré- 
sentent toujours  la  même  face  à  cette  planète,  d'où  il  résulte  qu  ils 
tournent  sur  eux-mêmes,  dans  un  temps  égal  à  leur  révolution 
autour  de  Jupiter.  Maraldi  avait  déjà  trouvé  le  même  résultat 
pour  le  quatrième  satellite^  d'après  les  retours  d'une  même  tache 
observée  sur  son  dis(]ue.  Cette  loi  subsiste  également  pour  le  sep- 
tième satellite  de  Saturne.  Quand  il  est  à  Torient  de  Saturne,  sii 
lumière  s'affaiblit  à  un  tel  point,  qu'il  devieik  très-difficile  de  l'a- 
percevoir ;  ce  qui  ne  peut  provenir  que  des  taches  qui  couvrent 
l'hémisphère  qu'il  nous  présente,  quand  il  se  trouve  dans  cette 
position.  Mais  pour  que  cet  hémisphère  soit  toujours  le  même 
dans  ce  point  de  l'orbite,  il  faut  que. le  mouvement  de  rotation  du 
satellite  soit  exactement  égal  à  son  moyen -mouvement  de  révolu- 
tion autour  de  Saturne.  On  verra  plus  loin  que  la  lune  jouit  de  la 
même  propriété  à  l'égard  de  la  terre;  ainsi,  il  paraît  par  ce  rappro- 
chement que  l'égalité  des  mouvements  moyens  de  rotation  et  de  ré- 
volution des  satellites  est  une  loi  générale  de  la  nature  ;  et  il  s'ensuit 
qu'ils  présentent  toujours  la  même  face  à  leur  planète.*  Des  obser- 
vations précises  et  multipliées,  faites  plus  récemment  par  Schroëter, 
mettent  ce  résultat  hors  de  doute. 

158.  L'observation  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  a  fait 
découvrir  un'  phénomène  extrêmement   remarquable  :    c'est  b 
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transmission  successive  de  la  lumière.  Cette  importante  décou> 
veite  est  due  à  Roëmer,  habiie  astronome  danois^  qui  est  aussi 
l'inventeur  de  la  lunette  méridienne  et  de  Téquatorial  :  iP  la  fit 
connaître  en  1675  à  l'Académie  des  Sciences  de  Paris.  Voici  com- 
ment il  constata  ce  fait,  et  comment  les  astronomes  Pont,  après  lui, 
universellement  confirmé. 

En  comparant  les  époques  successives  auxquelles  les  éclipses 
des  divers  satellites  nous  paraissent  s'opérer,  si  Ton  prend  pour 
terme  de  départ  une  de  celles  011  Jupiter  s'est  trouvé  à  sa  moyenne 
distance  de  la  terre,  ce  qui  a  Heu  à  peu  de  chose  près  quand  on 
le  voit  en  quadrature  avec  Je  soleil,  on  obtient  les  résultats  sui- 
vants. Lorsque  Jupiter  est  en  opposition  avec  le  soleil,  consé- 
queniment  à  sa  moindre  distance  de  la  terre,  les  éclipses  arrivent 
pins  tôt  qu'elles  ne  devraient  arriver,  d'après  la  durée  des  révo- 
lutions sidérales  des  satelti  tes.  Au  contraire,  vers  les  conjonctions, 
lorsque  Jupiter  est  au  delà  du  soleil,  par  rapport  à  la  terre,  elles 
arrivent  plus  tard.  Ces  variations  sont  exactement  les  mêmes  pour 
tous  les  satellites.  On  ne  peut  attribuer  ces  variations  à  des  iné- 
galités qui  auraient  lieu  dans  leur  mouvement  ;   car,  par  Teffct 
du  mouvement  de  Jupiter,  les  oppositions  et  les  conjonctions  ré- 
pondent successivement  à  divers  points  du  ciel  :  il  en  est  de  même 
des  éclipses  des  satellites  sur  leurs  orbites.    Ce  qui  se  présente 
de  plus  simple,  c'est   d'en  conclure  que   la  lumière   du  soleil, 
réfléchie  par  ces  petits  corps,  ne  se  transmet  pas  subitement  jus^ 
qu'à  la  terre,  et  qu'elle  emploie  un  temps  sensible  à  traverser 
l'orbe  terrestre.  En  effet,  si  l'orbe  de  Jupiter  est  concentrique  au 
soleil,  comme  les  phénomènes  de  son  mouvement  ne  permettent 
pas  d'en  douter,  il  est  aisé  de  sf^ntir  que  cette  planète  est  beaucoup 
plus  près  de  nous  dans  ses  oppositions  que  dans  ses  conjonctions. 
En  considérant,   pour  plus  de  simplicité,  l'orbite  de  Jupiter  et 
celle  de  la  terre ,  comme  des  circonférences  de  cercles,  décrites 
dans  l'écliptique  autour  du  soleil  S,  fig.  3o,  PL  /X,  les  distances 
TJ,  TJ'  de  Jupiter  à  la  terre,  dans  ces  deux  cas  extrêmes,  diffé- 
reront entre  elles  d'une  quantité  égale  au  diamètre  de  l'orbe  ter- 
restre; ce  qui  donne  la  mesure  du  temps  que  la  lumière  ciiipioie  à 
le  parcourir. 
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En  prenant  pour  terme  de  départ  les  éclipses  qui  s^observent 
dans  les  quadratures,  celles  qui  arrivent  près  des  conjonctions 
retardent  d'environ  ii4i",2  (i6'a6''  sexagésimales)  sur  celles 
qui  ont  lieu  dans  les  oppositions;  il  s'ensuit  que  la  lumière  em- 
ploie tout  ce  temps  pour  traverser  l'orbe  solaire,  et  elle  emploie 
seulement  la  moitié  de  cet  intervalle,  ou  S^o^yô  (8'  i3"  sexagési- 
males) pour  venir  du  soleil  jusqu'à  nous.  Les  observations  faites 
dans  toutes  les  autres  distances  relatives  de  Jupiter  à  la  terre  s'ac- 
cordent si  bien  avec  cette  hypothèse,  et  cetts  hypothèse  satisÊiit  si 
pleinement,  si  exactement  aux  observations  ^  qu'il  est  impossible 
de  la  révoquer  en  doute. 

iSd.  Les  observations  des  satellites  de  Jupiter  sont  extrême- 
ment utiles  pour  déterminer  les  longitudes  terrestres.  Le  mouve- 
ment très-rapide  de  ces  astres  donne  lieu  à  des  éclipses  fré- 
quentes, dont  on  calcule  d'avance  les  époques  pour  les  inscrire 
dans  les  Ephémérides,  Les  Tables  des  satellites  de  Jupiter,  con- 
struites par  Delambre  sur  la  théorie  de  Laplace,  et  d'après  un 
nombre  d'observations  immense,  ne  laissent  jrien  à  désirer  pour 
cet  objetp  En  comparant  ces  époques,  calculées  pour  le  méridien 
de  Paris,  avec  les  résultats  de  l'observatipn  immédiate,  faite  dans 
un  autre  lieu,  à  une  heure  déterminée,  on  en  peut  conclure  la 
différence  des  longitudes,  d'après  celle  des  temps.  La  méthode  est 
la  même  que  pour  les  éclipses  de  lune ,  ainsi  que  nous  l'expose* 
rons  plus  tard  ;  malheureusement  on  n'en  peut  pas  faire  usage  à  la 
mer.  Les  lunettes  nécessaires  pour  apercevoir  ces  petits  astres 
sont  trop  longues  pour  qu'on  puisse  s'en  servir  à  bord,  à  cause 
de  l'instabilité  du  vaisseau  ;  mais  ces  observations  peuvent  être 
fort  utiles  au  navigateur  dans  ses  relâches. 

160.  Conformément  à  la  marche  que  nous  avons  suivie  dans  la 
théorie  des  planètes,  j'ai  réuni,  dans  le  tableau  suivant,  les  dis- 
tances moyennes  des  satellites  à  leurs  planètes  respectives,  et  leurs 
révolutions  sidérales.  Ce  tableau  est  tiré  de  V Exposition  du  Système 
du  Monde,  édition  de  18249  et  je  l'ai  complété  par  les  résultats 
obtenus  depuis.  Ce  même  tableau  est  inséré  dans  V Annuaire  du 
Bureau  des  Longitudes,  d'après  la  rédaction  de  M.  Laugier. 
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CHAPITRE   VllI. 

De  V aberration. 

161.  Ed  exposant  le  phénomène  de  la  nutation  de  Taxe  lerrcs- 
tre,  tome  IV,  pag.  397,  j'ai  annoncé,  par  avance,  celui  qui  va 
nous  occuper,  et  j'ai  dit  en  quoi  il  consiste.  Tous  deux  ont  été 
découverts  par  Bradley.  Mais  V aberration  fut  le  premier  des  deux 
qu'il  constata ,  parce  qu'il  est  le  plus  sensible,  et  que  sa  période 
d'accomplissement  n'embrasse  qu'une  année,  tandis  que  la  natation^ 
dont  l'effet  est  beaucoup  moindre ,  emploie  19  ans  ii  s'accom- 
plir; de  sorte  que  les  variations  qui  en  résultent  dans  les  positions 
apparentes  des  astres,  étant  à  la  fois  plus  faibles,  et  plus  lentes, 
sont  moins  aisément  aperçues.  Bradley  reconnut  aussi  que  l'a- 
berration est  un  phénomène  purement  optique ,  qui  s'explique  et 
se  représente  avec  une  exactitude  rigoureuse  ,  en  considérant  la 
vision  des  objets  célestes ,  comme  opérée,  à  chaque  instant,  sui- 
vant la  résultante  des  deux  vitesses  de  la  lumière,  et  de  la  terre 
dans  son  orbite  propre.  Cette  conception  est  très- facile  à  réduire 
en  calcul  dans  l'hypothèse  de  V émission  de  la  lumière^  qui  con- 
siste à  la  supposer  composée  de  corpuscules  matériels  d'une  té- 
nuité infinie,  lesquels  sont  émis  en  tous  sens  par  les. corps  qui 
nous  paraissent  lumineux,  en  recevant  d'eux  une  impulsion  qui 
les  fait  se  propager  dans  le  vide  avec  la  vitesse  de  transport  indi- 
quée par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter.  Suivant  une  autre 
hypothèse  imaginée  par  Huyghens ,  et  dont  le  génie  de  Fresnel  a 
su  tirer  l'explication  d'une  multitude  de  phénomènes  qui  échappent 
jusqu'ici  à  la  première,  la  sensation  de  la  vision  s'opère  dans  nos 
yeux,  non  par  le  choc  de  molécules  matérielles,  mais  par  les  ébran- 
lements que  leur  impriment  les  ondulations  excitées  dans  un  éther 
excessivement  élastique,  répandu  dans  tout  l'espace  et  pénétrant 
tous  les  corps,  lequel  serait  mis  en  vibration  par  ceux  qui  nous 
paraissent  lumineux.  Gomme  le  phénomène  aslronouii(|ue  dont 
nous  avons  ici  à  nous  occuper,  s'interprète  et  se  cairulc  avec  une 
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simplicité  extrême,  dans  i*hypothèse  de  rémission  ,  je  )a  Iiri  appli- 
querai de  préférence. 

169.  Selon  cette  hjpothèse  ,  la  sensation  de  la  vue  est  produite 
par  une  sorte  de  pression  ou  de  choc  des  molécules  lumineuses 
sur  ia  membrane  nerveuse  qui  tapisse  le  fond  de  l'œil ,  et  que  l'on 
nomme  la  rétine.  La  direction  suivant  laquelle  ces  molécules 
viennent  frapper  le  globe  de  l'en],  détermine  la  ligne  droite  sur 
laquelle  nous  rapportons  Tobjet  dont  elles  émanent;  et  si  la 
série  des  molécules,  qui  compose  le  rayon  lumineux ,  a  été  inflé^ 
chie  dans  sa  route  par  une  cause  quelconque ,  nous  supposons 
les  objets  placés  sur  le  prolongement  de  leur  dernière  direction  ; 
c^est  ce  qui  arrive  dans  les  réfractions  atmosphériques. 

Concevez  maintenant  qu'un  observateur  en  repos  reçoive  des 
rayons  .lumineux  qui ,  partant  des  objets,  arrivent  à  son  œil  en 
Kgne  droite ,  cet  observateur  verra  les  objets  sur  le  prolongement 
de  ces  rayons ,  et  à  leur  véritable  place.  Mais  s'il  est  lui-même  en 
mouvement,  et  si  sa  vitesse  est  assez  grande  pour  être  comparable 
à  celle  de  la  lumière,  quoiqu'elle  puisse 'être  bealicoup  moindre, 
l'œil,  par  l'effet  de  ce  mouvement,  choquera  les  molécules  lumi- 
neuses qui  arriveront  vers  lui  ;  il  éprouvera  donc  à  son  tour  un 
choc  ou  une  pression  composée  de  la  vitesse  de  la  lumière  et  de 
la  sienne  propre,  dirigée  en  sens  contraire.  Par  l'effet  de  cette 
composition ,  les  molécules  lumineuses  lui  sembleront  arriver  à 
son  œil  dans  une  direction  différente  de  celles  qu'elles  ont  réelle- 
ment. 

Ainsi,  lorsqu'une  balle  de  paume  est  lancée  avec  beaucoup  de 
vitesse  sur  la  raquette  du  joueur,  qui  la  repousse  fortement,  la 
direction,  qu'elle  prend  après  le  choc  se  compose  de  celle  qu'elle 
avait  d'abord  reçue,  et  de  celle  qui  lui  a  été  ensuite  imprimée. 

Le  mouvement  de  la  terre ,  s'il  est  réel ,  doit  produire  un  effet 
semblable  sur  fa  lumière  lancée  par  les  astres.  L'impression  de 
cette  lumière  sur  nos  yeux  ne  doit  pas  se  faire  suivant  la  direction 
réelle  des  rayons  lumineux.  C'est  en  effet  ce  qui  arrive;  et  ce  phé- 
nomène s'appelle  l'aberration  fie  la  lumière.  Cherchons  à  en  pré- 
voir, à  en  mesurer  exactement  les  diverses  circonstances. 

Le  problème  envisagé  de  la  manière  la  plus  générale ,  consiste 
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en  ceci  :  L^astre  et  l'observateur  étaûl  tous  deux  en  mouvement, 
suivant  des  lois  quelconques  données ,  déterminer  à  chaque  in> 
stant  Tangle  formé  par  les  rayons  visuels  menés  au  lieu  apparent 
de  Tastre  et  à  son  lieu  réel. 

Pour  commencer  par  le  cas  le  plus  simple ,  supposons  d^abord 
que  l'astre  est  immobile  et  que  la  terre  seule  est  en  mouvement. 
Soit  donc ,  à  un  instant  quelconque ,  S  l'astre ,  T  la  terre ,  fig.  3i, 
l'un  et  Tautre  étant  considérés  comme  des  points.  Le  rayon 
visuel  ST  représenté  la  direction  suivant  laquelle  la  lumière 
de  l'astre  parvient  réellement  à  la  terre.  Mais  l'observateur  ne 
verra  point  Tastre  sur  cette  direction;  car  étant  lui-même  en 
mouvement  suivant  la  ligne  TT',  il  choque  la  molécule  lumineuse 
avec  toute  sa  vitesse ,  à  l'instant  où  elle  lui  parvient  ;  et  comme  il 
se  croit  lui-même  en  repos,  il  attribue  cet  effet  à  un  mouvement 
propre  de  la  lumière  en  sens  contraire.  De  là  résulte  pour  l'ob- 
servateur une  sensation  composée  de  la  vitesse  réelle  de  la  molé- 
cule suivant  la  direction  ST,  et  de  celle  qu'il  lui  suppose  suivant 
la  direction  Tt,  opposée  au  mouvement  de  la  terre.  Cette  compo- 
sition de  mouvements  produit  sur  Tœil  une  impression  exacte- 
ment semblable  à  celle  qu'il  aurait  éprouvée  s'il  eût  été  immobile 
et  que  la  molécule  lumineuse  l'eût  choqué  suivant  la  résultante 
des  deux  vitesses.  Ainsi,  pour  obtenir  la  direction  apparente  da 
rayon  visuel  TS'^  il  faut ,  selon  le  principe  de  la  composition  des 
forces ,  prendre  sur  le  pl*oIongement  du  rayon  réel  ST,  et  à  partir 
du  point  T,  une  ligne  Ts  qui  représente  la  vitesse  propre  de  la 
lumière;  prendre  ensuite  sur  la  direction  Tt  du  mouvement  de  la 
terre,  et  en  sens  contraire  de  ce  mouvement,  une  ligne  Trqui 
représente  sa  vitesse  ;  et  enfin ,  sur  les  droites  Tj  ,  Tr ,  construire 
le  parallélogramme  RtTs,  La  diagonale  RTS'  de  ce  parallélo- 
gramme, étant  indéfiniment  prolongée,  indiquera  la  direction 
apparente  du  rayon  lumineux,  à  l'instant  où  l'observateur  lé 
reçoit  ;  et  l'angle  STS',  formé  par  cette  diagonale  avec  le  rayon 
visuel  réel ,  sera  l'aberration  que  la  lumière  éprouve  en  vertu  du 
mouvement  de  la  terre. 

Passons  maintement  au  cas  général  où  l'observateur  et  l'astre 
sont  l'un  et  l'autre  en  mouvement.  Voyez  fig,  32.  Supposons  qu'à 
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l'instant  où  ^observateur  reçoit  l'impression  du  rayon  lumineux , 
T  soit  le  lieu  de  la  terre  et  S  le  Heu  réelde  l'astre;  alors  TS  sera  le 
rayon  visuel  réel.  Mais  la  molécule  lumineuse  qui  parviendra  dans 
cet  instant  à  la  terre  n'aura  point  été  lancée  suivant  cette  direction  ; 
car,  à  cause  de  la  transmission  successive  de  la  lumière,  lorsque 
Tastre  se  trouve  en  S ,  la  lumière  qu'il  émet  en  ce  point  ne  par- 
vient en  T  qu'après  un  certain  intervalle  de  temps.  Pour  trouver 
le  point  S'  d'où  est  parti  le  rayon  lumineux,  qui  arrive  en  T  à  la 
terre  à  l'instant  où  l'astre  se  trouve  en  S,  il  faut  reculer  un  peu  en 
arrière  sur  son  orbite ,  et  y  prendre  l'arc  SS'  égal  au  chemin  que 
fait  l'astre  pendant  le  temps  que  la  lumière  emploierait  pour  par- 
courir la  distance  ST  en  vertu  de  son  seul  mouvement  d'émission. 
En  effet ,  lorsque  l'astre  se  trouve  an  S',  la  molécule  lumineuse' 
qu'il  lance,  suivant  la  direction  S'R'  parallèle  à  ST,  est  animée  de 
deux  vitesses:  l'une  est  le  mouvement  de  l'astre,  suivant  la  direction 
S'S;  l'autre  le  mouvement  de  transmission  de  la  lumière,  suivant 
S'R',  égal  et  parallèle  à  ST.  Ces  deux  vitesses  peuvent  être  repré- 
sentées par  les  lignes  droites  S' S  et  S'R',  puisque  ces  lignes  ex- 
priment leurs  effets  dans  le  même  intervalle  de  temps.  Par  consé- 
quent, si  l'on  construit  sur  ces  droites  le  parallélogrammes^  S  R'T, 
le  mouvement  réel  et  absolu  de  la  molécule  lumineuse  se  fera  sui- 
vant la  direction  S' T,  et  elle  parviendra  en  T  à  la  terre  à  l'instant 
ou  l'astre  sera  parvenu  en  S  sur  son  orbite. 

Cette  construction  suppose  que  l'arc  S' S  est  assez  petit  pour 
qu'on  puisse  le  considérer  comme  rectiligne.  Mais  dans  tous  les 
cas  que  présente  le  système  du  monde ,  la  marche  des  astres  est  si 
lente ,  comparativement  à  la  vitesse  de  la  lumière ,  que  la  supposi- 
tion précédente  ne  peut  entraîner  aucune  erreur.  ' 

Si  l'on  veut  effectuer  cette  composition  de  vitesses  autour  du 
point. T,  comme  dans  le  premier  cas  que  nous  avons  considéré 
d'abord ,  il  faudra  mener  par  ce  point  une  ligne  T/  parallèle  à 
l'orbite  S' S  de  l'astre,  c'est-à-dire  à'ia  direction  de  sa  tangente  en 
S',  et  dirigée  dans  le  sens  de  son  mouvement  propre.  Sur  ce  pro- 
longement on  prendra  une  ligne  droite  T/  pour  représenter  la 
vitesse  de  i'aslre  en  S'  ;  on  prolongera  de  même  la  direction  ST  du 
rayon  visuel  mené  au  lieu  réel  de  l'astre  ;  et  sur  ce  prolongement 
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Oïl  prendra  une  ligne  T  s  pour  représenter  la  vitesse  de  transmission 
de  la  lumière.  On  construira  sut*  ces  droites  le  parallélogramme 
rsTsy  et  sa  diagonale  /'T  prolongée  donnera  la  direction  réelle  du 
rayon  lumineux ,  qui  parvient  ^n  T  à  la  terre  au  moment  où 
l'astre  se  trouve  en  S. 

Maintenant  la  molécule  lumineuse  venue  en  T,  suivant  la  direc- 
tion S'T,  est  choquée  pur  l'observateur  avec  toute  la  vitesse  du 
mouvement  de  la  terre  ;  et  cette  sensation  composée  fait  que  Tob- 
servâteur  ne  voit  pas  Tastre  en  S'  sur  la  direction  réelle  du  rayon 
lumineux,  mais  en  avant  de  cette  direction ,  et  par  exemple  en  S". 
Il  est  évident  que  ce  cas  rentre  dans  cehii  que  nous  avons  examiné 
d'abord  relativement  aux  astres  fixes.  Pour  trouver  la  direction 
du  rayon  apparent  TS'%  il  faut  composer  la  résultante  Tr,  qui 
indique  la  direction  réelle  du  rayon  lumineux,  avec  la  vitesse 
tT  de  la  terre  prise  en  sens  contraire  ;  ou  ,  ce  qui  revient  au  même, 
il  faut  en  définitive  composer  ensemble  autour  du  point  T  les  trois 
vitesses  T.v,  T/  Tf,  de  la  lumière,  de  l'astre  et  de  la  terre;. les 
deux  premières  étant  prises  dans  leur  direction  .naturelle,  la  troi- 
sième dans  une  direction  opposée.  La  résultante  de  ces  trois  vi- 
tesses exprimera  la  direction  TR  du  rayon  apparent;  et  l'angle 
STS"  formé  par  ce  rayon  avec  la  ligne  TS,  menée  au  même  instant 
de  l'œil  de  l'observateur  au  lieu  réel  de  l'astre ,  sera  Taberratioti 
que  la  lumière  éprouve. 

Cherchons  maintenant  à  réunir  tous  les  élémeuts  de  ce  calcul,  et 
comparons  ensuite  les  résultats  avec  l'observation. 

Il  est  prouvé  par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  que  la 
lumière  emploie  571''  de  temps  décimal  pour  parcourir  le  rayon 
moyen  de  l'orbe  terrestre  ;  ce  serait  8'  1 3"  en  temps  sexagésimal. 
Pour  plus  de  simplicité ,  nous  supposerons  d'abord  cet  orbe  cir- 
culaire ,  et  nous  ferons  abstraction  des  inégalités  du  mouvement 
annuel.  Dans  Thypothèse  que  nous  examinons  ici ,  nous  devons 
attribuer  ce  mouvement  à  la  terre  ;  or,  en  57 1"  de  temps,  elle  dé- 
crira sur  son  orbite  un  petit  arc  égal  à  J;,^.  '  J..^cy  ^"  62",5,   à 

,  oo5J,25oio 

raison  de  400"  pour  une  révolution  sidérale.  La  vitesse  de  la  terre 
est  donc  à  celle  de  la  lumière  comme  ce  petit  arc  est  au  rayon , 
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puisque  l'un  et  l'autre  sont  parcourus  dans  le  même  temps,  c  est- 
à-dire  comme  62", 5  esta  636619", 77,  valeur  du  rayon  con- 
vertie en  secondes  décimales. 

Ainsi,  en  supposant  la  direction  primitive  de  la  lumière  perpen- 
diculaire au  rayon  terrestre,  comme  elle  le  serait,  par  exemple,*  si 
l'étoile  était  située  au  pôle  de  Fécliptique  et  à  une  distance  infinie, 
la  direction  du  rayon  dévié  sera  l'hypoténuse  d'un  triangle  rec- 
tangle,  dont  un  des  côtés,  dirigé  perpendiculairement  à  TécUpti- 
que,  aura  pour  longueur  636619,77  ;  et  Tautre  situé  dans  ce  plan 
sera  exprime  par  62,5,  de  sorte  que  Fangle  d'aberration  aura 

pour  tanti^ente  trigonom étriqué  ^^..^ — *— :  et  comme  le  déno- 

^  630019  ,77 

minateur  est  le  rayon  réduit  en  secondes,  on  voit  que  la  valeur 
de  l'angle  lui-même  sera  enco'rc  62",  5.  C'est  la  plus  grande  qu'il 
puisse  avoir.  Un  calcul  semblable  établi  sur  le  principe  de  la  com^ 
position  des  forces,  suffit  pour  déterminer  la  quantité  de  l'aberra- 
tion dans  tous  les  autres  cas. 

A  mesure  que  la  terre  parcourt  son  orbite  en  tournant  autour 
du  soleil ,  et  changeant  sans  cesse  de  direction ,  elle  doit  toujours 
chasser  devant  elle  le  rayon  lumineux ,  qui  chii.nge  ainsi  conti- 
nuellement de  direction  avec  elle.  Il  en  résulte  donc  que  nous  ne 
voyons  jamais  les  astres  à  leur  véritable  place;  que  par  l'effet  de 
cette  illusion  leur  lieu  apparent  doit  osciller  autour  de  leur  lieu 
vrai ,  et  que  la  période  de  ces  oscillations  doit  être  exactement 
d'une  année. 

Le  mouven^ent  de  rotation  de  la  terre  doit  produire  des  effets 
analogues;  mais  ce  mouvement  étant  soixante  fois  plus  faible,  à 
l'équatenr  même ,  que  celui  de  révolution  autour  du  soleil,  l'effet 
qui  en  résnlte  doit  être  beaucoup  moins  sensible ,  et  par  consé- 
quent nous  pouvons  nous  dispenser  d'y  avoir  égard  dans  ces  pre- 
mières considérations. 

165,  Voilà  des  phénomènes  très- remarquables ,  qui  sont  des 
conséquences  nécessaires  du  mouvement  annuel  de  la  terre;  voyons 
si  les  observations  les  confirment. 

Elles  s'v  accordent  irès-exactement.  Toutes  les  étoiles  semblent 
en  «ffet  décrire  annuellement,  dans  le  ciel,  de  petites  ellipses  dont 
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les  dimensions  sont  précisément  celles  qui  résultent  de  la  théorie 
précédente. 

Pour  vérifier  ce  fait,  il  faut  observer  chaque  mois  la  déclinaison 
d'une  étoile  et  son  ascension  droite ,  et  en  soustraire  les  change- 
ments qui  sont  dus  à  la  précession  et  à  la  nutation.  Si  Féloile  n*a 
pas  de  mouvement  propre,  soit  réel,  soit  apparent,  on  doit,  après 
ces  corrections,  la  retrouver  constamment  à  la  même  place;  or, 
c'est  ce  qui  n'arrive  jamais. 

Voici,  par  exemple,  les  variations, en  déclinaison  et  en  ascen- 
sion droite  de  trois  étoiles  très-brillantes,  Régulus,  la  Chèvre  et  la 
Lyre^  observées  à  Paris ,  de  mois  en  mois,  pendant  une  année.  Le 
signe  -f-  indique  un  accroissement,  le  signe  -^  une  diminution. 


LOnr.lTODB  VU   lOLUL. 


C^}  Eqainoxedu  prin- 
temps,  ou 


Solstice  d'été. 


Equinoxe  d'automne. 


Solstice  d'hiver. 


os. 
I  s. 
as. 

3  s. 

4  s. 

5  s. 

6  8. 

7  s. 

8  s. 

QS. 

10  s. 

11  8. 

12  S. 


CH4BOBHKKT 

de  l'ascension  droite. 


Régalus. 


Il 
0,0 

a3,i 
53,0 

■  82,2 

I03y0 

■109,6 
100,0 
.76,8 

46,9 

■  «7.6 
3,1 

0,0 


La  Cbèv. 


Il 
0,0 

40,1 

63,9 
64,8 

43,Q 

4,0 

41, 
81,1 

io5,3 

106,2 

84,a 

45,4 

0,0 


La  Lyre. 


l^f 


II 
0,0 

40,4 

72,5 

87,0 

81,5 

56,2 
18,5 
21,9 
54,0 
68,5 

62,9 
37,6 

0,0 


CHA.BGEKBXT 

de  la  déclinaison. 


Régulas. 


Il 
0,0 

8,3 

i9»ï 
29,6 
36,7 
38,9 
35,2 
26,8 
16,0 
5,6 
1,5 

3.7 
0,0 


La  Cbèv. 


// 
0,0 

8,6 

20,7 

33,3 

42,6 

46,6 

43,8 

35,2 

23,1 

10,5 

«,2 
2,8 
0,0 


La  Lyre. 


Il 
0,0 

+   4.9 

-H  22,8 

-+-  49.0I 
-h  76.8, 

-hio^,o. 
-i-io3,o 
-f-85,2 
•+-  59,0 
-j-  3i,ii 

+   9'^ 
0,0 


(*)  Cet  equinoxe  test  pris  pour  point  de  départ;    et  les   accroissements  de  la  déclinaison  et    1 
de  l'ascenâon  droite  de  l'astre  sont  comptés  à  partir  des  valeurs  qu'elles  avaient  alors. 


Chaque  observation,  représentée  par  les  nombres  de  ce  tableau, 
est  un  milieu  entre  celles  de  plusieurs  jours  consécutifs»  J'ai  choisi 
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des  étoiles,  comme  la  Chèvre  et  la  Lyre,  qui  passent  au  méridien, 
près  du  zénith  de  Paris,  afin  que  l'irrégularité  des  réfractions  ne 
puisse  pas  être  regardée  comme  une  cause  possible  des  change- 
ments dans  les  déclinaisons.  Quant  aux  variations  de  l'ascension 
droite ,  elles  sont  déterminées  d'après  les  passages  des  étoiles  au 
méridien  ;  et  pour  qu'on  ne  puisse  pas  en  attribuer  les  changements 
à  des  erreurs  d'observation,  j'ai  choisi  des  étoiles  où  ces  variations 
sont  en  sens  contraire;  en  sorte  qu'il  est  absolument  impossible 
de  les  révoquer  en  doute. 

164.  Pour  rendre  leur  marche  plus  sensible  et  plus  facile  à 
saisir,  construisons  la  courbe  qu'elles  représentent.^  Ces  variations 
étant  très-faibles ,  la  courbe  ne  peut  avoir  qu'une  petite  étendue  ; 
on  peut  donc  la  projeter  sur  la  concavité  du  ciel,  comme  sur  une 
surface  plane.  Alors  chaque  position  de  l'étoile  se  trouvera  rap- 
portée à  deux  coordonnées  rectangulaires,  ayant  pour  origine  la 
position  apparente  de  l'étoile  à  l'instant  de  l'équinoxe  que  nous 
avons  pris  pour  point  de  départ.  L'une  de  ces  coordonnées  sera 
le  changement  de  déclinaison  depuis  cet  instant;  l'autre  sera  la 
différence  d'ascension  droite ,  reportée  à  la  hauteur  de  l'origine 
des  coordonnées ,  c'est-^ à-dire  multipliée  par  le  cosinus  de  la  dé- 
clinaison de  l'étoile  (*).  C'est  ainsi  que  nous  en  avons  agi  pour 
calculer  la  petite  ellipse  de  nutation. 

Cette  construction  donne  les^^.  33,  34»  35.  Ce  sont  des  ellipses 
plus  ou  moins  aplaties ,  et  dont  les  inclinaisons  sont  différentes. 
Celle  de  la  Lyre  ressemble  presque  à  un  cercle  ;  celle  de  la  Chèvre 
est  très- sensiblement  aplatie,  et  celle  de  Régulus  est  presque  une 
ligne  droite.  Mais  la  longueur  de  leur  grand  axe  est  toujours  la 
même,  et  égale  à  1 25  secondes  décimales. 

£n  comparant  ces  résultats  avec  les  latitudes  des  étoiles,  on  voit 


(*)  V^^ici  quelles  étaient,  en  iSoo,  ]es  ijléclinaisons  moyennes  des  trois 
étoiles  que  nous  avons  prises  pour  exemple  : 

Régulus '4**>3772 

La  Chèvre • .5o  ,8ô3o 

La  Lyre 4^  »^^7 

T.    V.  23 
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€|iie  rapktîssement.de  Tellipse  augmente  à  mesure  que  Tétoile  est 
plus  près  du  p1an.de  Técliptique. 

En  effet,  la  Lyre  a  pour  latitude,  en  i8oo 68**, 6062 

la  Chèvre 25°,4o25 

Régulas ; o°,5o92 

la  première  est  donc  fbrt  élevée  au-dessus  du  plan  de  Fécliptique  ; 
la  dernière  est  presque  comprise  dans  ce  plan. 

165.  Ces  résultats  sont  parfaitement  d'accord  avec  la  théorie 
déduite  du  mouvement  de  la  terre.  En  effet,  dans  «ette  hypothèse, 
soit  x'T*'T*'  Tcllipse  décrite  annuellement  par  la  terre  autour 
du  soleil  représenté  par  S,  fi^  36.  Désignons  par  E  le  lien  vrai 
d^une  étoile  placée  à  une  hauteur  quelconque  au-dessus  du  plan 
de  récliptique^  qui  est  ici  celui  de  la  figure*  Les  rayons  lumineux 
ET',  ET",  ET'",  venus  de  cette  étoile  à  divers  poiBtsT%  T",  T^  de 
Torbe  terrestre ,  pourront  être  supposés  parallèles  entre  eux  ;  car 
cet  orbe  vu  de  Tétoile  sous-tendrait  un  si  petit  angle,  qu'on  peut  le 
regarder  comme  un  point.  Cela  posé ,  quand  la  terre  est  en  T', 
quelle  est  la  position  du  rayon  apparent?  Pour  l'obtenir,  il  faut 
d'abord,  comme  nous  l'avons  déjà  expliqué,  prendre  sur  la  direc- 
tion réelle  du  rayon  une  ligne  droite  T*  e  qui  représente  la  vitesse 
propre  de  la  lumière;  puis  du  point  ^,  parallèlement  à  la  direc- 
tion T' t'  du  mouvement  de  la  terre,  il  f3ut  mener  une  ligne  ee', 
qui  en  représente  la  vitesse  \  et  la  diagonale  T  ef  sera  la  direction 
apparente  du  rayon  lumineux .  Si  l'on  répète  la  même  construction 
quand  la  terre  se  trouve  en  V  ou  en  T'''  sur  son  orbite,  la  longueur 
et  la  direction  des  lignes  T^e,  T'V,  qui  représentent  la  vitesse  delà 
lumière,  seront  les  mêmes  que  tout  à  l'heure  ;  mais  la  direction  et 
la  grandeur  des  lignes  ee! ,  ee'\  qui  représentent  les  vitesses  de  la 
terre,  changeront,  puisque  la  direction  et  la  vitesse  du  mouvement 
de  la  terre  varient  dans  les  différents  points  de  l'orbe  terrestre. 
Seulement  ces  droites  .resteront  toujours  parallèles  à  Técliptique, 
parce  que  la  direction  du  mouvement  de  la  terre  est  toujours  com- 
prise dans  ce  plan.  Les  rayons  apparents  formeront  ainsi  autour 
du  rayon  réel  T'E,  T"E,  T"'E,  une.  surface  conique  qui  aura  ce 
rayon  pour,  axe,  et  dont  la  base,  parallèle  à  l'écliptique,  sera  une 
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courbe  plane,  orale,  dont  les  rayons  vecteurs  seront  les  vitesses  de 
la  terre  dans  son  orbite.  Si  Ton  se  borne  à  la  première  puissance 
de  Pexcentricité  de  Forbe  terrestre,  ce  qui  suffit  toujours  pour  le 
calcul  de  l'aberration ,  la  courbe  des  vitesses,  construite  de  cette 
manière^  est  une  ellipse  semblable  à  celle  que  la  terre  décrit  ;  mais 
elle  est  située  a  angles  droits  sur  cette  dernière.  Elle  a  pour  foyer 
le  lieu  moyen  de  l'étoile;  et  son  sommet  le  plus  rapproché  du  foyer, 
ou  ce  qu'on  pourrait  appeler  son  pérîastre,  étant  vu  du  lieu  lYioyen 
de  l'étoile,  a  sa  longitude  égale  à  celle  de  l'aphélie  de  l'orbe  ter- 
restre augmentée  d'un  angle  droit.  Cette  même  ellipse  sert  évidem- 
ment de  base  à  tous  les  cônes  de  rayons  visuels  apparents ,  quelle 
que  soit  la  position  de  l'étoile  à  laquelle  ils  appartiennent;  mais  la 
section  de  ces  cônes  perpendiculairement  à  leur  axe,  section  qui 
représente  l'orbite  apparente  de  l'étoile  vue  de  la  terre,  varie  avec 
leur  obliquité  sur  Téclip tique.  Si  l'on  se  borne  à  la  première 
puissance  de  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre ,  cette  intersection 
est  encore  une  ellipse  dont  le  grand  axe  est  parallèle  au  plan  de 
récliptique  et  constant  pour  toutes  les  étoiles.  L'angle  visuel  qu'il 
sous-tend  sur  la  sphère  céleste  est  égal  à  1 25",  c'est-à-dire  double  de 
la  plus  grande  valeur  de  l'aberration.  Le  petit  axe  de  l'ellipse  est 
au  grand  axe  comme  le  sinUs  de  la  latitude  de  Tétoile  est  au  rayon. 
L'étoile  parait  sur  le  grand  axe  de  son  ellipse,  quand  l'axe  du  cône 
devient  perpendiculaire  à  la  direction  de  la  vitesse  de  la  terre. 
Elle  paraît  sur  son  petit  axe,  lorsque  Taxe  du  cône  fait  le  plus  petit 
angle  possible  avec  cette  vitesse  ;  ce  qui  arrive  quand  la  direction 
du  mouvement  de  la  terre  devient  parallèle  au  cercle  de  latitude 
mené  par  Tétoile.  Si  l'on  fait  abstraction  de  l'excentricité  de  l'orbe 
terrestre,  la  direction  de  la  vitesse  «de  la  terre  est  toujours  perpen- 
diculaire au  rayon  vecteur  mené  delà  terre  au  soleil.  Alors  l'étoile 
se  trouve  sur  le  grand  axe  de  son  ellipse  quand  elle  est  en  oppo- 
sition ou  en  conjonction  avec  le  soleil  ;  et  elle  paraît  sur  le  petit 
axe  dans  les  quadratures,  quand  sa  longitude  diffère  de  celle  du 
soleil  de  100°.  En  général,  sa  position  apparente  pour  un  instant 
quelconque  peut  être  facilement  assignée,  d'après  la  théorie  précé- 
dente, et  le  résultat  se  trouve  constamment  conforme  aux  obser- 
vations. 

23.  . 


356  ASTROirOMIK 

Nous  avons  déjà  remarqué  plusieurs  (ois  que  ,  lorsqu'une  loi 
simple,  et  susceptible  d'être  exprimée  par  un  énoncé  mathémad- 
que,  satisfait  à  un  grand  nombre  d^observations  indépendantes  les 
unes  des  autres ,  en  ne  présentant  que  des  écarts  très-petits  et 
irréguliers^  cette  loi  peut  être  regardée  comme  plus  exacte  que  les 
observations  mêmes,  et  doit  être  employée  à  les  corriger.  Le  phé- 
nomène de  Taberration  est  dans  ce  cas.  Puisqu'il  accorde  si  bien 
toutes  les  observations  des  étoiles,  nous  ne  pouvons  douter  de  sod 
existence.  Alors,  en  le  regardant  comme  démontré,  il  fautconclare 
sa  mesure  exacte  des  observations,  non  pas  d'une  seule,  mais  d*uD 
très-grand  nombre ,  afin  que  les  erreurs  qu'elles  comportent  $e 
compensent  et  s'affaiblissent  dans  le  résultat  moyen. 

Pour  parvenir  à  ce  but,  il  faut  partir  du  fait  de  Faberration,  et 
de  sa  cause  maintenant  connue.  Puis,  sur  ces  données,  il  faut  éta- 
blir les  formules  qui  expriment  les  mouvements  apparents  d'une 
étoile  quelconque,  dont  la  position  es^  donnée.  On  trouvera,  dans 
une  note  placée  à  la  fin  de  ce  chapitre,  le  calcul  de  ces  formules, 
fondé  sur  le  seul  principe  de  la  composition  des  forces. 

Mais  on  n*a  encore  ainsi  que  la  loi  de  ces  variations  ;  il  reste  à 
déterminer  leur  valeur  absolue  et  numérique.  Car,  quoiqu'on  puisse 
bien,  ainsi  que  nous  l'avons,  fait  d'abord,  la  conclure  de  la  vitesse 
de  la  terre  comparée  à  celle  de  la  lumière,  telle  que  la  donnent  les 
éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  toutefois,  comme  cela  suppose  les 
mouvements  de  ces  astres  parfaitement  connus,  on  pourrait  con- 
server quelque  doute  sur  l'exactitude  des  résultats  obtenus  de  cette 
manière.  Voyons  donc  à  déduire,  des  seules  observations  d'étoiles, 
la  quantité  absolue  de  l'aberration. 

Pour  cela  on  renverse  le  problème.  On  suppose  que  les  change- 
ments des  lieux  apparents  de  plusieurs  étoiles  en  déclinaison  et  en 
ascension  droite  aient  été  exactement  observés.  On  égale  ces  ré- 
sultats aux  expressions  algébriques  qui  les  représentent,  suivant  la 
théorie  ;  alors  la  quantité  absolue  de  l'aberration  est  seule  incon- 
nue ,  et  chaque  équation  de  ce  genre  suffit  pour  la  déterminer. 
Mais  pour  éluder  les  petites  erreurs  que  les  observations  compor- 
tent, on  forme  un  grand  nombre  d'équations  de  ce  genre,  plusieurs 
milliers  par  exemple,  et  on  prend  le  milieu  entre  tous  les  résultats. 
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On  sent  aussi  que  pour  plus  d'exactitude  les  changements  obsiTvés 
doivent  être  les  plus  grands  possibles  parmi  ceux  que  chaque  étoile 
éprouve. 

Telle  i'ut  la  marche  que  suivit  le  célèbre  astronome  Bradiey, 
aaqoel  on  doit  la  découverte  des  deux  phénomènes  de  la  nutation 
et  de  TaberratioD.  Dans,  le  Mémoire  où  il  expose  cette  dernière,  il 
rapporte  qu^il  observa  pendant  longtemps  les  dislances  zénithales 
d'un  grand  nombre  d*ét6iles,  avec  un  mural  de  12  pieds;  qu'en-^ 
suite  il  dépouilla  ces  distances  des  changements  que  la  précession 
y  produit  ;  la  notation  n'était  pas  encore  trouvée  alors,  et  ses  va- 
riations sont  peu  considérables  dans  l'intervalle  d'une  année.  Ces 
corrections  Êiiiesy  il  trouva  que  les  plus  grandes  variations  an- 
nuelles en  déclinaison  étaient 

pour       7  du  Dragon 89''  sexagésimales. 

71  de  la  grande  Ourse ....  36" 

a  de  Gassiopée 34" 

a  de  Persée 23" 

T  de  Persée ,  .  25" 

P  du  Dragon Sg" 

la  35*  de  la  Girafe 19'' 

la  Chèvre 16" 

Et  en  égalant  ces  résultats  à  leur  expression  analytique ,  il  en 
tira ,  pour  le  grand  axe  de  l'ellipse  d'aberration ,  les  valeurs  sui- 
vantes : 

7  du  Dragon 4^">4 

n   de  la  grande  Ourse.  .  .  .  4^ '>4 

a  de  Cassiopée 4^"»^ 

a  de  Persée. 4o'>^ 

T  de  Persée 4  *  ">  ^ 

P  du  Dragon ......;...  J^o'^  2 

35*  de  la  Girafe 4o",2 

la  Chèvre  .    4^"j  o  ■ 

Moyenne i^'^^^ 

Ce  qui,  converti  en  secondes  décimales,  donne  124",  65  au  lieu  de 


n 
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1 25  secondes  que  nous  avons  adopté.  En  combinant  ainsi  plusieurs 
milliers  d'observations  de  Maskeline,  et  tenant  compte  du  chan- 
gement  annuel  de  la  natation,  Delambre  a  trouvé  40'',  4^2  .sexa- 
gésimales, ou,  en  secondes  décimales,  1 24'^  976,  et  il  a  obtenu  un 
résultat  exactement  semblable  par  la  discussion  approfondie  d'un 
très-grand  nombre  d*éclipses  des  satellites  de  Jupiter. 

Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  Taberration  de  la  lumière 
produite  par  la  vitesse  de  translation  de  la  terre  dans  son  orbite. 
S'il  est  vrai ,  comme  toutes  les  probabilités  semblent  l'indiquer, 
que  le  mouvement  diurne  du  ciel  ne  soit  pareillement  qu'une  ap- 
parence causée  par  la  rotation  réelle  de  la  terre  en  sens  contraire, 
cette  rotation  doit  aussi  produire  une  aberration  proportionnée  à 
sa  vitesse,  par  conséquent  beaucoup  plus  faible  que  la  première, 
mais  qu'il  faut  cependant  soumettre  au  calcul,  ne  fût-ce  que  pour 
s'assurer  qu'elle  est  insensible.  On  y  parvient  par  le  même  prin- 
cipe de  la  composition  des  forces,  et  Ton  obtient  ainsi  l'expression 
de  l'effet  qui  en  résulte  sur  l'ascension  droite  des  astres  et  sur  leur 
déclinaison.  Mais  ces  effets  sont  si  petits,  qu'ils  se  confondent  jus- 
qu'à présent  avec  les  erreurs  des  observations. 

Si  de  la  terre  nous  passons  aux  autres  co)*ps  célestes  qui  compo- 
sent notre  système  planétaire,  on  conçoit  que  les  mouvements  pro- 
pres, dont  ces  corps  sont  animés,  doivent  s'imprimer  aussi  à  la 
lumière  qu'ils  nous  envoient ,  et  il  en  doit  résulter  encore  une 
autre  espèce  d'aberration.  Ces  effets,  et  tous  ceux  du  même  genre 
que  l'on  pourrait  imaginer,  se  calculent  toujours  de  la  même  ma- 
nière. On  considère  tous  les  n)ouvements  de  l'observateur  et  de 
l'astre  comme  autant  de  forces  qui  agissent  sur  les  molécules  lumi- 
neuses ;  et,  d'après  le  principe  de  la  composition  des  forces,  on  cher- 
che la  direction  de  leur  résultante,  sur  laquelle  l'observateur  rap- 
porte toujours  le  rayon  lumineux  lorsqu'il  le  reçoit.  Nous  avons 
déjà  expliqué  plus  haut  le  principe  général  de  cette  composition  de 
viiesse. 

Enfin ,  si  le  système  solaire  est  aussi  en  mouvement  dans  l'es- 
pace, en  vertu  d'une  impulsion  primitive,  commune  à  tous  les 
corps  de  ce  système,  ce  que  la  rotation  de  la  plupart  d'entre  eux 
indique  avec  beaucoup  de  vraisemblance,  la  vitesse  de  ce  mouve- 
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ment  de  translation ,  combinée  avec  les  précédentes  et  avec  la 
vitesse  propre  de  la  lumière ,  produira  encore  une  autre  sorte 
d'aberration.  Mais  le  déplacement  du  système  planétaire,  quoicjue 
très-probable ,  n'est  pas  encore  sensible  dans  les  observations  mo- 
dernes, les  seules  qui  par  leur  exactitude  puissent' servir  pour  caU 
culer  sa  direction  et  sa  vitesse.  Ainsi,*  jusqu'à  ce  que  l'on  soit  par- 
venu à  déterminer  ces  deux  élépients,  l'aberration  inégale  que  ce 
mouvement  doit  produire  sur  les  différentes  étoiles,  à  raison  de 
leurs  positions  différentes ,  se  confondra  avec  leurs  mouvements 
propres ,  sans  que  l'on  puisse  les  en  séparer. 

On  trouvera  dans  une  note  jointe  à  ce  chapitre  les  formules  re- 
latives à  ces  divers  genres  d^aberration. 

166.  Les  résultats  que  nous  venons  d'établir  conduisent  à  une- 
proposition  réciproque  qu'il  importe  de  signaler.  L'aberration 
constatée  par  les  observations  astronomiques,  et  la  vitesse  de  pro- 
pagation de  la  lumière ,  sont  deux  faits  certains.  Mécaniquement 
combinés ,  ils  assignent  à  chaque  instant  à  la  terre  une  vitesse 
propre,  identique,  en  grandeur  et  en  direction,  à  celle  qu'elle  doit 
avoir,  quand  on  la  suppose  mue  annuellement  autour  du  soleil. 
Une  identité  si  constante  et  si  précise,  prouve  donc  indubitable- 
ment que  ce  mouvement  de  translation  lui  est  réellement  propre, 
comme  toutes  les  analogies  l'indiquaient  (  *  ). 

167.  Dans  tout  ceci,  nous  n'avons  considéré  que  les  vitesses 
imprimées  à  la  lumière  par  les  mouvements  des  corps  célestes 
auxquels  elle  participe;  mais  l'expérience  prouve  que  tous  les 
corps  transparents,  que  la  lumière  traverse,  modifient  sa  vitesse  par 
leur  action.  Ainsi  l'atmosphère  qui  nous  environne  augmente  la 

^ ■ -  — — • — ^^- — — —  ^ 

{*)  L^abjBrration  qui  peut  réstilter  du  mouTement  de  rotation  diurne  delà 
terre  est  trop  petite,  et  serait  trop  dilficileDient  observable  pour  que  Ton 
puisse  la  faire  servir  à  prouver  la  réalité  de  ce  mouvement.  IVlais  outre  la 
similitude  d''anaIogie8  qui  le  rendent  à  peu  près  indubitable,  uu  expérimen- 
tateur plein  de  sagacité,  M.  Foucault,  a  fait  voir  que  son  existence  se  ma- 
nifeste avec  la  dernière  évidence ,  quand  on  observe  pendant  un  certain 
temps  les  oscillations  des  corps  graves  suspendus  librement  à  un  point  flxe^ 
Les  preuves  expérimentales  de  ce  remarquable  fait  ont  été  consignées  par 
Ini  dans  les  Comptes  rendus  de  VAcadérme  des  Sciences,  tome  XXXil,  p.  i35, 
et  tome  XXXV,  p.  421,  4^,  O02.  Tout  le  monde  a  pu  en  constater  (a  vérités 
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vitesse  des  raolcciiles  iumineuses  qui  nous  viennent  clés  astres  ît 
travers  le  vide  des  cieux.  Cette  vitesse  change  encore,  et  dans  des> 
proportions  très- notables ,  en  traversant  les  verres  de  nos  lunettes- 
astronomiques  et  les  humeurs  de  nos  yeux.  Parmi  toutes  ces  va- 
riations de  la  vitesse  y  quelle  valeur  faut-il  choisir  pour  la  com- 
poser avec  le  mouvement  de  la  terre  ?  L'aberration  astronomique 
peut-elle  être  changée  à  volontépar  toutes  ces  causes,  ou  en  est- 
elle  indépendante?  Ce  sont  des  questions  qui,  parleur  application 
continuelle  et  par  les  conséquences  qu*elles  entraînent,  méritent 
d'être  sérieusement  examinées. 

Pour  ne  pas  trop  compliquer  le  problème ,  faisons  d'abord 
abstraction  de  Tatmosphère  dont  l'action  sur  la  lumière  est  très- 
faible.  Je  prouverai  plus  loin  que  cette  action ,  quelle  que  fût  son 
intensité,  ne  pourrait  influer  en  rien  sur  l'aberration. 

Presque  toutes  les  observations  astronomiques  consistent  à  dé- 
terminer l'instant  où  le  centre  des  astres  est  caché  par  des  fils  mo- 
biles avec  la  terre,,  mais  dont  la  position  est  connue  sur  sa  sur- 
face. Tels  sont  les  fils  de  nos  micromètres.  Examinons  d'abord 
comment  se  font  ces  occultations,  en  ayant  égard  aux  mouvements 
simultanés  de  la  lumière  et  de  la  terre }  et  pour  ne  rien  mêler 
d'étranger  à  ces  considérations,  faisons  abstraction  des  verres  dont 
nos  lunettes  sont  armées.  Admettons,  en  un  mot,  que  l'observation 
se  fasseà  Toeil  nu. 

Je  suppose  donc  que  l'observateur  regarde  l'astre  à  travers  un 
tube  dont  l'axe  soit  déterminé  par  des  fils  très-fins  placés  en  croix 
à  ses  deux  extrémités  :  puis  je  demande  quelle  est  la  direction 
réelle  de  cet  axe  dans  Tespace,  lorsque  l'étoile  se  trouve  occultée 
derrière  les  intersections  des  fils? 

Je  dis  que  cette  direction  est  justement  celle  de  la  résultante  des 
deux  vitesses  de  la  terre  et  de  la  lumière. dans  l'espace.  En  effet, 
soient  S  l'astre,  fig*'^'}^  ST,  ST'.la  direction  réelle  de  ses  rayons 
lumineux,  TF  la  longueur  du  tube  à  travers  lequel  se  fait  la  vi- 
sion. Si  l'observateur,  qui  se  trouve  enT,  dirige  le  tube  suivant  la 
résultante  des  vitesses  de  la  terre  et  de  la  lumière  dans  l'espace, 
les  lignes  TT',  T'F,  se  trouveront  proportionnelles  à  ces  vitesses. 
Par  conséquent,  s'il  n'y  a  pas  d'obstacle  dans  l'intérieur  du  tube, 
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la  molécule  lumineuse  qui  entre  en  F  suivant  la  direction  SF,  Fe 
parcourra  librement  à  mesure  qu'il  s'avance  parallèlement  à  lut- 
méme;  et  ain»  cette  molécule  arrivera  enT'  au  même  instant  que 
la  terre.  Réciproquement  y  si  la  molécule  lumineuse  parcourt  libre- 
ment l'axe  du  tube ,  il  faut  en  conclure  que  cet  axe  est  dirigé  pa- 
rallèlement à  la  résultante  des  deux  vitesses ,  car  cette  position  est 
la  seule  dans  laquelle  la  molécule  puisse  parcourir  le  tube  sans 
rencontrer  ses  parois.  Or,  ce  cas  est  toujours  celui  qui  ^  lieu  quand 
on  voit  Fastre  sur  les  intersections  des  fils  placés  aux  deux  extré-» 
mités  du  tube.  La  molécule  lumineuse  qui  se  trouve  alors  inter- 
ceptée est  la  même  qui  serait  parvenue  en  T'  à  l'observateur,  sui- 
vant la  direction  SV  ;  et  comme  toutes  celles  qui  la  précèdent 
parviennent  à  son  œil ,  c'est  au  point  T',  et  seulement  en  ce  point, 
qu'il  observe  l'interruption  du  rayon  lumineux. 

Si  nous  comparons,  dans  ces  circonstances,  le  mouvement  ap- 
parent de  la  molérjule  lumineuse,  venue  de  l'astre,  avec  celui  des 
molécules  lumineuses  venues  des  fils  qui  déterminent  l'axe  optique 
ilu  tube,  nous  trouverons  que  ces  deux  mouvements  sont  absolument 
les  mêmes.  Car,  au  moment  où  la  lumière  de  l'astre  arrive  en  F  à 
l'entrée  du  tube ,  suivant  la  direction  SF ,  avec  la  vitesse  FT', 
si  l'on  conçoit  qu'à  ce  même  instant  le  fil  placé  en  F  lance  une 
molécule  lumineuse  de  même  vitesse,  suivant  la  même  direc- 
tion, ces  deux  molécules*  iront  nécessairement  ensemble  de  F 
en  Vf  et  .arriveront  en  même  temps  à  l'observateur,  suivant  la 
même  direction. 

Si  l'on  ne  voulait  considérer  que  le  mouvement  relatif  de  ces 
deux  particules  par  rapport  à  l'observateur,  il  n'y  aurait  qu'à  dé- 
composer leur  vitesse  propre  SF  en  deux  autres  tV  et  S' F,  dont  la 
première  ^F  fut  parallèle  et  égale  au  mouvement  de  la  terre.  Alors 
l'autre  vitesse  S' F  exprimerait  leur  direction  et  leur  vitesse  ap- 
parente ,  car  l'observateur  fait  toujours  abstraction  du  mouve- 
ment qui  lui  est  commun  avec  les  corps  qu'il  observe.  Ainsi  les 
deux  molécules  parcourraient  encore  la  longueur  du  tube  ensemble 
et  sans  se  quitter,  comme  précédemment. 

Supposons  maintenant  qu'une  cause  quelconque ,  agissant  sur 
elles,  suivant  la  direction  de  la  composante  S' F,  vînt  à  accélérer 
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leur  vitesse  apparente,  il  est  clair  qu'il  n*en  résulterait  aucun 
changement  dans  leur  direction  relativement  à  l'axe  mobile  du 
tube  :  seulement  elles  arriveraient  à  l'observateur  un  peu  plus  lot 
qu'elles  n'auraient  fait  sans  cette  circonstance.  Ainsi ,  lorsqu'une 
balle  de  fusil  est  dirigée  avec  justesse  par  un  tireur  adroit,  elle 
atteint  toujours  le  but,  quelle  que  soit  la  force  de  la  charge  et 
celle  de  la  poudre  dont  il  est  fait  usage.  Seulement ,  selon  qu'elle 
est  plus  forte  ou  plus  faible ,  la  balle  atteint  le  but  plus  tôt  ou  pins 
tard. 

Tel  est  précisément  l'effet  que  produisent  sur  les  rayojis  appa- 
rents les  objectifs  de  nos  lunettes ,  et  en  général  tous  les  milieux 
réfringents  dont  on  pourrait  supposer  la  lunette  remplie.  Les  sur- 
faces extrêmes  de  ces  milieux  étant  perpendiculaires  à  l'axe  op- 
tique de  la  lunette,  par  conséquent  à  la  direction  du  rayon  appa- 
rent, ils  ne  font  qu'accélérer  sa  vitesse,  mais  ils  ne  changent 
nullement  sa  direction  relativement  à  Tobservateur.  Par  exemple, 
dans  nos  lunettes  astronomiques  ordinaires,  où  les  fils  du  micro- 
mètre sont  placés  au  foyer  de  l'objectif,  la  marche  de  la  molécule 
lumineuse  venue  de  l'axe  s'accélère  d'abord  en  traversant  l'objec- 
tif; puis,  à  sa  sortie,  elle  reprend  la  vitesse  qu'elle  avait  primiti- 
vement dans  l'air.  Elle  éprouve  un  accroissement  semblable  en 
traversant  l'oculaire,  et  elle  reprend  de  même  sa  vitesse  primitive 
quand  elle  en  est  sortie  ;  mais,  dans  tout  ce  trajet,  et  parmi  les 
variations  de  vitesse  qu'elle  éprouve ,  sa  direction  apparente  ne 
change  point  :  elle  reste  constamment  la  même  que  celle  des  molé- 
cules lumineuses  qui  émdnent  du  fil  du  micromètre,  avec  la  mémo 
vitesse,  soit  absolue,  soit  relative,  et  avec  la  même  direction.  En 
un  mot,  une  fois  que  Ton  a  décomposé  la  vitesse  propre  de  la  lu- 
mière en  deux  directions,  dont.  Tune  est  égale  et  parallèle  à  la 
vitesse  de  la  terre,  la  molécule  devient  un  objet  terrestre;  seule- 
ment sa  vitesse  apparente  n'est  pas  celle  de  la  lumière  ordinaire , 
elle  est  représentée  par  S' F,  fig,  37. 

On  voit  donc  que  les  accroissements  de  vitesses  imprimés  aux 
molécules  lumineuses  par  les  instruments  optiques,  parallèlement 
à  leur  direction  apparente ,  ne  font  qu'accélérei*  un  peu  l'instant 
où  elles  nous  parviennent.  Mais  comme  la  vitesse  de  la  lumière 
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est  eAtrémement  considérable ,  le  temps-'absolu  qu'elle  met  à  tra- 
verser ces  iostniments  est  tout  à  fait  insensible  pour  nos  organes, 
et  aussi  l'accélération  qui  en  résulte  dans  leur  arrivée  y  depuis  la 
surface  extérieure  de  Tobjectif  jusqu'à  notre  ceil ,  est  également 
insensible  pour  nous.  Quand  on  formerait  des  objectifs  avec  les  ma- 
tières les  plus  réfringentes  que  Ton  connaisse;  quand  on  rempli-- 
rait  le  tube  de  la  Iqnette  avec  de  l'eau ,  comme  l'avait  proposé 
Boscovicb  ;  quand  même  on  pourrait  faire  ce  tube  de  diamant , 
qui  est  y  de  toutes  les  substances  connues,  celle  qui  accélère  le 
pins  la  vitesse  de  la  lumière ,  l'accélération  qui  en  résulterait  sur 
une  si  petite  longueur  ne  ferait  pas  voir  la  molécule  lumineuse  un 
cent-milliéme  de  seconde  plus  tôt,  et  par  conséquent  elle  ne  chan- 
gerait pas  d*un  cent-millième  de  seconde  l'instant  où  l'astre  devait 
se  trouver  réellement  sur  la  direction  apparente  que  nous  venons 
de  déterminer. 

Mais  si  l'on  observait  la  molécute  lumineuse  venue  de  l'astre  à 
travers  des  milieux  dont  l'action-  réfringente  ne  fât  pas  parallèle 
à  sa  direction  apparente ,  par  exemple ,  à  travers  des  prismes  qui 
dévieraient  le  rayon  lumineux ,  on  devrait  s'apercevoir  de  cette 
petite  différence  de  vitesse,  qui  distingue  la  direction  apparente 
de  celle  que  suit  réellement  la  lumière  eu  vertu  de  son  seul  mou^ 
vement  d'émission  ;  car  la  déviation,  produite  par  l'action  de  ces 
corps,  différerait  de  celle  qu'ils  feraient  éprouver  à  un  rayon  de 
lumière  émis  naturellement  par  un  corps  terrestre  suivant  cette 
même  direction.  En  observant  avec  exactitude  cette  différence  de 
déviation ,  on  peut  en  conclure  par  le  calcul  la  différence  des  vi- 
tesses et  leurs  rapports.  Alors,  dans  le  parallélogramme. S /FS', 
on  connaîtra  le  rapport  du  côté  SF,  qui  exprime  la  vitesse  propre 
de  la  lumière  de  l'astre ,  au  côté  S' F  qui  exprime  sa  vitesse  appa- 
rente. On  connaît  de  plus  l'angle  S'SF,  formé  par  la  direction  du 
mouvement  de  la  terre  avec  le  rayon  réel  de  l'astre  à  l'instant  de 
l'observation.  Avec  ces  données  on  peut  calculer  l'angle  d'aberra- 
tion SFS',  et  le  rapport  des  côtés  SF  et  SS',  qui  représentent  les 
vitesses  propres  de  la  lumière  et  de  la  terre.  En  répétant  l'expé- 
rience sur  des  étoiles  différentes,  on  saura  si  la  vitesse  propre  de 
la  lumière  est  la  même  pour  toutes,  ou  si  elle  est  différente.  On 
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pourra  même  espérer  de  rendre  sensibles  les  petites  différences  de 
vitesse  que  le  mouvement  de  la  terre  éprouve  dans  les  diverses 
époques  de  Tannée  ^  en  vertu  de  Pellipticité  de  son  orbite.  Cette 
méthode  y  qui  détermine  l'aberration  par  des  observations  faites 
avec  le  prisme,  parait  d'autant  plus  exacte,  qu*en  accroissant 
l'angle  réfringent  du  prisme  on  augmente  la  déviation  qu'il  pro- 
duit ,  de  manière  à  la  rendre  beaucoup  plus  considérable  que  la 
valeur  naturelle  de  Tangle  d'aberration  qui  s'observe  directement. 
C'est  ce  moyen  qu'Arago  a  employé,  sur  l'invitation  de  Laplace; 
mais,  ce  qu'on  était  loin  de  prévoir,  il  a  trouvé  que  toutes  les  lu- 
mières, soit  terrestres ,  soit  célestes ,  directes  ou  réfléchies ,  éprou- 
vent absolument  la  même  déviation ,  quelle  que  soit  la  direction 
dans  laquelle  elles  sont  lancées  (*).  On  pourrait  croire  que  cette 
anomalie  tient  à  la  difficulté  d'observer  exactement  le  centre  de 
l'image  réfractée,  parce  que  dans  ces  expériences  l'action  des 
prismes  décompose  toujours  la  lumière  et  dilate  l'image  du  point 
lumineux  sous  la  forme  d'un  spectre  oblong  et  coloré.  Mais  cette 
cause  d'erreur  n'existe  point  dans  les  expériences  d'Arago,  parce 
qu'il  s'est  servi  d'un  prisme  achromatique ,  composé  de  flint-glass 
et  de  crown-glass ,  dans  deis  proportions  telles,  qu'il  recomposait 
presque  exactement  la  lumière  ;  de  sorte  que  l'image  de  l'étoile , 

{*)  Le  prisme  dont  Arago  s^est  servi  dans  ses  expériences ,  était  placé  de- 
vant Tobjectif  d'un  cercle  répétiteur,  de  manière  à  n*en  couvrir  qu'une 
partie;  de  sorte  que  Ton  pouvait  observer  successivement  le  rayon  lumineux 
direct  à  travers  la  lunette  seule ,  et  le  même  rayon  dévié  par  le  prisme.  En 
tenant  compte  des  temps  où  les  deux  observations  étaient  faites ,  on  rame- 
nait Fastre,  par  le  calcul ,  à  une  môme  hauteur  sur  Thorizon.  La  différence 
des  angles  observés  directement  et  à  travers  le  prisme  donnait  la  déviation 
éprouvée  par  le  rayon  lumineux.  En  observant  ainsi  les  étoiles  de  Téclip- 
tique  qui  passaient  au  méridien  à  6  heures  du  soir,  la  terre,  qui  tourne  sur 
clle-môme,  comme  autour  du  soleil,  d'occident  en  orient,  marchait,  sur 
son  orbite,  dans  le  même  sens  que  leur  lumière;  et  par  conséquent  celle-ci 
n^avaii,  en  arriv^int  sur  le  prisme,  que  la  différence  des  deux  vitesses.  Le 
contraire  avait  lieu  pour  les  étoiles  qui  passaient  au  méridien  à  6  heures 
du  matin,  et  la  terre  allait  en  sens  contraire  de  leur  lumière.  Mais  cette 
opposition ,  qui  aurait  dû  donner  une  différence  de  5o  secondes  sexagési- 
males dans  les  déviations  observées,  n^y  a  produit  aucun  changement  appré- 
ciable. 
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vue  à  travers  ce  prisme  était  presque  aussi^  concentrée  que  si  on 
Teût  observée  à  travers  des  milieux  à  faces  parallèles. 

Cette  égalité  de  déviation,  qui  paraît ^  au-  premier  coup  d*œil , 
directement  contraire  à  la  théorie  de  Newton ,  peut  néanmoins  s V 
ramener,  comme  Vu  fait  Arago,  en  supposant  que  les  corps  lumi- 
neux lancent  dans  toules  les  directions  des  molécules  de  lumière 
clouées  d'une  infinité  de  vitesses  diflérentes,  parmi  lesquelles  il  n'y 
en  a  qu'une  seule  qui  convienne  à  nos  organes,  et  qui  puisse  pro- 
duire sur  nous  la  sensation  de  lumière.  Cette  idée  s'accorde  avec 
une  découverte  faite  depuis  quelques  années  par  W.  Herschel  : 
c'est  que,  lorsqu'on  décompose  la  lumière  par  un  prisme,  il 
existe,  hors  du  spectre  coloré,  des  rayons  invisibles  qui  peuvent 
encore  échauffer  les  corps  plus  que  les  rayons  lumineux  eux- 
mêmes,  et  qui  produisent  aussi  sur  eux  des  effets  chimiques  carac- 
téristiques, comme  Woliaston  et  Ritter  l'ont  depuis  observé  (*), 
Mais  ces  phénomènes,  et  beaucoup  d'autres  du  même  genre  qui 
ont  été  découverts  postérieurement,  se  joignent  aux  observations 
faites  par  Arago,  avec  les  prismes,  pour  prouver  la  nécessité  de 
calculer  les  aberrations  de  tous  les  astres  avec  une  même  valeur 
de  la  vitesse  de  la  lumière,  quelle  que  soit  la  direction  dans  la- 
quelle cette  lumière  nous  arrive,  et  quelle  que  soit  la  nature  des 
instruments  à  travers  lesquels  nous  l'observons. 

Dans  tout  ce  qui  précède  nous  avons  fait  abstraction  de  l'atmo- 
sphère terrestre  et  de  son  action  sur  la  lumière  émanée  des  astres  ; 


(*)  Tel  était  fétat  des  connaissances  en  i8i  i,  lorsque  ce  passage  fut  écrit. 
Les  découvertes  photographiques  ont  depuis  considérablement  agrandi  ces 
premiers  aperçus.  On  sait  maintenant  que  le  spectre  coloré,  qui  émane  des 
sources  lumineuses^  est  accompagné ,  non  }tas  seulement  à  ses  extrémités  , 
mais  sur  toute  sa  longueur  et  au  delà  même ,  d^un  spectre  invisible,  com- 
prenant une  suite  continue  de  radiations  de  natures  diverses  ,  inégalement 
réfrangibles,  transmissiblesen  proportions  inégales  à  travers  les  corps  trans- 
parents, et  produisant  ou  déterminant  dans  ceux  qui  les  absorbent  des  ac- 
tions calorifiques  et  chimiques  infiniment  variées.  Vue  expérience  récente  y 
aussi  importante  quUngéniense,  qui  est  due  à  M.  Fizeau,  a  prouvé  do  plus 
que  la  vitesse  propre ,  soit  des  éléments  matériels,  soit  des  vibrations ,  qui 
nous  donnent  la  sensation  de  la  lumière,  est  sensiblement  modifiée  par  des 
raouvemcnls  de  transport  même  peu  considérables,  mécaniquement  impri- 
més aux  milieux  matériels  que  nous  leur  faisons  traverser. 
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mais  en  lui  appliquant  les  considérations  générales  dont  nous  venons 

de  faire  usage,  il  est  également  facile  d^apprécicr  Tinfluence  qu*elle 

peut  avoir  sur  Taberration.  Supposons  d'abord  Tétoile  placée  au 

zénith  afin  d'éviter  les  effets  de  la  réfraction  :  dans  ce  cas,  si  Ton 

décompose  la  vitesse  propre  de  la  molécule  lumineuse  à  TinstaDt 

où  elle  entre  dans  l'atmosphère ,  et  si  On  la  résout  en  deux  autres, 

dont  Tune  soit  parallèle  et  égale  au  mouvement  de  Tobservateur, 

l'autre  vitesse,  qui  est  celle  de  la  direction  apparente,  sera  dirigée 

suivant  le  rayon  terrestre ,  et  par  conséquent  perpendiculaire  aux 

couches  atmosphériques.  L'action  de  l'atmosphère  ne  fera  donc 

qu'accélérer  un  peu  le  mouvement  de  la  molécule  lumineuse  sans 

changer  sa  direction  apparente.    Mais  l'atmosphère  est  si  peu 

épaisse,  et  la  lumière  emploie  si  peu  de  temps  à  la  traverser,  que 

l'effet  de  cette  accélération  sera  tout  à  fait  insensible  pour  nous. 

En  effet,  d'après  ce  que  nous  établirons  plus  loin,  la  distance 

moyenne  du  soleil  à  la  terre  est  égale  à  24096  rayons  terrestres. 

Si  l'on  suppose  la  hauteur  de  l'atmosphère  égale  à  jjj  de  ce  rayon, 

elle  sera  ,^^^^^^,  de  cette  distance.  Or,  la  lumière  parcourt  cette 

distance  en  67 1  secondes  de  temps  décimal.  Ainsi,  avec  celte  même 

vitesse,  elle  traverserait  l'épaisseur  de  l'atmosphère  dans  un  temps 

.    .    ,  571" 

exprimé  par  -  .  V. — •  Quand   l'atmosphère  serait  de  diamant, 

son  action  ne  ferait  que  doubler  cette  vitesse ,  et  le  temps  dont 
il  s'agit  serait  moitié  moindre,  c'est-à-dire  qu'il  serait  exprimé 
P***  al!  900  ®"  T4V0  ^  seconde  de  temps  décimal  ;  cette  accélé- 
ration serait  donc  tout  à  fait  insensible,  et  pourtant  elle  surpasse 
plusieurs  milliers  de  fois  celle  que  l'atmosphère  produit. 

Mais  si  la  molécule  lumineuse  entre  obliquement  dans  les  cou- 
ches atmosphériques,  comme  cela  arrive  quand  nous  observons 
les  astres  à  l'horizon,  alors  l'action  de  ces  couches  devenant 
oblique  à  la  direction  apparente  de  la  molécule,  ne  fait  pas  seu- 
lement que  l'accélérer,  elle  devrait  la  dévier  de  cette  direction,  et 
la  dévier  inégalement ,  selon  la  direction  et  l'intensité  de  sa  vi- 
tesse. L'aberration  qui  en  résulte  d&vrait  donc  être  inégale  sur  les 
différents  astres,  selon  leur  position  et  leur  hauteur  apparente. 
Mais  il  est  facile  de  sentir  que  cet  effet  est  absolument  nul,  d'a- 
prX's  les  expériences  d'Arago  que  nous  avons  rapportées;  car 
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l'atmosphère  agit  en  cela  comme  faisait  le  prisme  dans  ces  expé- 
riences. D^ailleurs,  indépendamment  de  ce  résultat,  l'action  réfrin- 
gente de  l'atmosphère  est  si  peu  considérable,  et  la  déviation  totale 
qu'elle  fait  éprouver  au  rayon  lumineux  est  si  faible,  que  les  iné- 
galités de  la  vitesse  des  molécules  lumineuses  ne  peuvent  pas  s'y 
manifester  d'une  manière  sensible  ;  car  dans  les  circonstances  les 
plus  favorables,  en  supposant  le  mouvement  propre  de  la  mole* 
cule  conspirant  avec  le  mouvement  de  la  terre,  ou  opposé  à  ce 
mouvement,  on  trouve  par  le  calcul  que  le  changement  de  la  ré- 
fraction du  rayon ,  en  vertu  de  ce  changement  de  vitesse ,  ne  se- 
rait que  de  -^  de  seconde  décimale,  même  à  88  degrés  décimaux 
de  distance  au  zénith  ;  ce  qui  est  à  peu  près  la  limite  où  Ton  puisse 
observer  avec  exactitude ,  à  cause  des  réfractions  atmosphériques. 
De  sorte  que  Tastre  ne  varierait  que  de  -~~  de  seconde  de  part  et 
d'autre  de  son  lieu  moyen ,  en  vertu  des  changements  de  vitesse 
apparente  de  sa  lumière  ;  et  Pcffet  devenant  de  plus  en  plus  insen- 
sible quand  la  distance  zénithale  est  moindre,  on  pourrait  tout  à 
fait  le  négliger.  Mais,  suivant  ce  que  nous  venons  de  remarquer, 
les  observations  d*Arago  prouvent  que  cette  différence  n'est  pas 
seulement  très-petite,  elle  doit  être  absolument  nulle. 

Enfin ,  il  nous  reste  à  considérer  les  variations  de  direction  et 
de  vitesse  apparente  que  les  molécules  lumineuses  venues  des 
astres  peuvent  subir  dans  les  humeurs  de  nos  yeux.  Quant  au 
changement  de  direction  apparente,  nous  devons  conclure,  par 
ce  qui  précède,  qu'il  sera  nul,  si  les  couches  dont  nos  yeux  se  com  • 
posent  sont  perpendiculaires  à  la  direction  du  rayon  apparent , 
c'est-à-dire,  si  la  vision  se  fait  bien  directement  par  le  centre  de 
l'ouverture  de  la  pupille,  comme  cela  arrive  ordinairement  quand 
on  observe  avec  des  instruments  d'optique.  Tout  se  réduira  donc 
alors  à  un  accroissement  de  la  vitesse  de  la  molécule  pendant 
qu'elle  traverse  notre  œil;  mais  ce  trajet  est  si  court,  que  TefTet 
de  cette  accélération  sera  parfaitement  insensible.  Il  n'y  aurait  donc 
d'erreur  à  craindre,  que  si  l'on  observait  dans  une  position  oblique 
de  l'œil  ;  car  alors  les  rayons  venus  de  l'astre  et  ceux  qui  viennent 
du  micromètre ,  auquel  on  la  compare,  tomberaient  bien  sur  le 
globe  de  l'œil  avec  la  même  direction  ;  mais  comme  ils  ont  des  vi- 
tesses différentes,  la  réfraction  qu'ils  souffriraient  à  cause  de  leur 
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obliquité,  serait  inégale  ;  et  lorsque  Timage  du  fil  et  l'image  de 
l'étoile  coïncideraient  Tune  sur  l'autre  au  fond  de  la  rétine ,  leurs 
directions  Jiors  de  l'œil  seraient  réellement  séparées.  L'erreur  ré- 
sultante de  cette  cause  pourrait  être  fort  considérable;  car  la  force 
réfringente  des  humeurs  des  yeux  est  à  peu  près  égale  à  celle  de 
l'eau  distillée,  et  celle  du  cristallin  doit  être  plus  considérable  en- 
core.; de  sorte  que  la  déviation  produite  par  ces  substances  semble 
devoir  être  fort  sensible.  Mais  les  expériences  faites  avec  le  prisme 
nous  prouvent  encore  ,  dans  cette  circonstance,  que  Terreur  dont 
il  s'agit  n'aura  pas  lieu;  car  le. globe  de  l'œil  et  les  humeurs  qui 
le  remplissent  agiront  sur  la  lumière  précisément  comme  le  prisme 
dans,  les  expériences  d'Arago;  et  par  conséquent,  dans  ce  cas, 
comme  dans  celui  du  prisme,  l'obliquité  des  surfaces  réfringentes 
ne  produira  point  de  déviation  apparente. 

En  résumant  ce  que  nous  venons  de  dire,  on  voit  que  l'aber- 
ration produite  par  le  mouvement  propre  de  la  terre  est  toujours 
indépendante  des  instruments  avec  lesquels  nous  l'observons.  Car, 
lorsque  l'action  des  milieux  réfringents  est  parallèle  à  la  résultante 
des  vitesses  de  la  lumière  et  de  la  terre,  ce  qui  est  le  cas  le  plus 
ordinaire,  la  théorie  démontre  qu'il  n'en  peut  résulter  aucun  chan- 
gement dans  la  direction  apparente  des  molécules  lumineuses, 
parce  que  la  composition  des  deux  vitesses  doit  se  faire  à  l'in- 
stant où  la  molécule  lumineuse  rencontre  les  objets  terrestres  ;  et 
dans  l'autre  cas ,  où  l'action  oblique  des  milieux  réfringents  ten- 
drait à  altérer  cette  direction ,  l'expérience ,  faite  an  moyen  du 
prisme ,  prouve  que  la  déviation  apparente  est  encore  insensible 
par  des  causes  qui ,  à  la  vérité,  ne  nous  sont  pas  jusqu'à  présent 
bien  connues. 

La  théorie  de  l'aberration  de  la  lumière  complète  la  connais- 
sance des  mouvements  généraux  que  l'on  observe  dans  les  posi- 
tions apparentes  des  étoiles.  En  corrigeant  cette  aberration  par  le 
calcul ,  ainsi  que  la  précession  et  la  nutation ,  on  fait  disparaître 
tous  les  déplacements  généraux ,  et  l'on  ramène  le  système  entier 
des  étoiles  à  l'immobilité  ;  de  manière  à  n'y  plus  laisser  apercevoir 
que  de  très-petits  mouvements,  à  peine  appréciables,  qui  s'opèrent 
en  des  sens  divers,  et  qui  doivent  être  constatés  individuellement. 
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NOTE 
Sur  r aberration. 

1.  Pour  résondre  touB  les  problèmes  de  raberration,  il  suffit  de  se  rappeler 
ce  théorème  de  mécanique  :  La  résultante  de  plusieuiv  forces  ou  de  plu- 
sieurs vitesses,  décomposées  suivant  une  direction  quelconque,  est  égale  à  la 
somme  de  ces  forces  ou  de  ces  vitesses,   décomposées  suivant  la  mémo 
direction.  Soient  V,   V,   etc.,    les   petites   vitesses   secondaires  dont 
la  molécule  lumineuse  se  trouve  ainsi  animée,  sa  vitesse  propre  étant  re- 
présentée par  y.  Rapportons,  comme  nous  Pavons  fait  souvent,  tous  les 
points  de  Tespace  à  trois  axes  rectangulaires  x',  r',  s',  menés  du  centre  de  la 
terre  à  Téquinoxe  du  printemps,  au  premier  point  du  Cancer,  et  au  pAle  bo- 
réal de  Pécliptique.  Cela  posé,  si  Ton  représente  par  X',  T',  Z'  les  angles 
formés  par  la  direction  de  la  vitesse  V  avec  ces  trois  axes,  V  cos  X'  expri- 
mera cette  vitesse  décomposée  parallèlement  à  Taxe  des  x'  ;   et  de  même 
V'  cos  Y',  V  cos  Z'  seront  ses  composantes  parallèlement  aux  axes  des  r'  et 
de6s\  Au  moyen  d^une  notation  semblable,  on  pourra  faire  subir  aux  autres 
vitesses  la  même  décomposition.  Alors,  ai  Ton  nomme  V  la  résultante  de 
toates  ces  vitesses,  et  X,  Y,  Z,  les  angles  que  sa  direction  forme  avec  les 
trois  axes,  on  aura,  par  le  principe  que  nous  venons  de  rappeler  tout  à 
Theure, 

VcosX  =  V'cosX'^-V''cosX''-^V''cosX'".,..  etc., 

VcosY=V'cosY'4-V''cosY''-4-V*'cosY"'...  etc., 

VcosZ  =  ^'cosZ'h-V''cosZ''h-V'*cosZ*'...  etc. 

on  a  de  plus 

cos*  X  -h  cos'  Y  -h  cos*  Z  =  I , 

cos*  X'  -4-  cos»  Y'  -h  cos*  Z'  =  I, 

coa*  X" -hcos*  Y^H-  cos'Z"  =  i . . .  etc.      . 

2.  Les  termes  dépendants  de  Y  et  de  V  peuvent  s^exprimer  en  fonction  des 
coordonnées  du  Heu  apparent  et  du  lien  réel  de  l'astre.  En  effet,  soient  V 
la  longitude  géocentrique  vraie  de  Pastre,  X'  sa  latitude  vraie,  r'  sa  distance, 
ces  éléments  étant  relatifs  au  centre  de  la  terre  ;  et  désignons  par  /,  Jl,  r, 
sa  longitude,  sa  latitude  et  sa  distance  apparentes,  vues  du  môme  point, 
mais  affectées  de  Taberration.  On  aura,  comme  nous  Pavons  souvent  re* 
marqué , 

x'=  r'cos  /cos  /',        r'=  r'cos  A'sin  /',        s'=  r'sin  A', 
X  =  r  cos  X  cos  /,         jr  =z  r  cos  A  sin  /,         s  =  r  sin  Jl. 

x'y  y  y  X*  sont  les  coor/Jonnées  rectangulaires  du  lieu  vrai,  et  Xy  /,  .b  celles  du 
T.   V.  24 
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Heu  apparent,  vus  l*un  et  Pautre  du  centre  de  la  terre.  Or,  il  est  évident 
que  Ton  aura  aussi 

x'  y'  z' 

coB  X'  =  -,  =  cos  X' C08  /',    cos  Y'  =  -,  =  008  A'  sin  /',    cos  Z'  =  -  =sin  i'; 

cos  X  =  -  =  cos  x  cos  / ,    cos  Y  =  -  =  cos  îl  sin  / ,    cos  Z  =  —  =  sin  >. 
r  r  .  .         r 

valeurs  qui,  étant  substituées  dans  les  trois  équations  des  composantes, 
donnent 

V  cos  i  cos  I  =  V  cos  X'  cos  l' h-  V  cos  X"  h-  V"  cos  X*^ . . .  etc., 

V  cos  a  sin  z  =  y  cos  X'  sin  V  h-  V  cos  Y"  +  V^  cos  X"' . . .  etc., 

V  sin  ;i  =  \'  sin  X'  -+-  V"  cos  Z"  -i-  V'  cos  ^'^ . . .  etc.; 

de  là  on  tire 

V•=|v'cosycosr-^-V"cosX^..  I' 

{  V'cos  A'sin  i'4- Vcos  Y^  . .  j' 
{v'sinV  .H-V"cosZ"...  I' 


,  _  V^  cos  y  sin  Z^  -h  V^  cos  Y^  -f-  V^^  cos  Y"^ . . .  etc. 
^^    "  M'  cos  X'  cos  V  -^  V  cos  X"  -h  V^  cos  X*" . . .  etc. 

\t  y»  ym 

sin  A  =  r^  sin  A'-l--=T-cosZ''H--r^cpsZ'^. ..  etc. 

La  première  de  ces  équations  détermine  la  résultante  Y  ;  ensuite  les  deux 
autres  déterminent  la  longitude  et  la  latitude  apparentes. 

Ces  équations  peuvent  se  simplifier  beaucoup,  en  remarquant  que  les  vi- 
tesses secondaires  VfY'",  provenant  des  mouvements  de  Pobservateurctdn 
oorpa  lumineux  dans  Pespace,  sont  extrêmement  petites  par  rapport  à  li 
vitesse  propre  de  la  lumière,  qui  est  ici  représentée  par  Y',  On  peut  donc, 
sans  craindre  aucune  erreur,  se  borner  h,  la  première  puissance  des  rapports 

Y»     yiff 

=y  i  -sp^  En  extrayant  ainsi  la  racine  carrée  de  V  par  approximation,  et 
prenant  de  même  les^  valeurs  approchées  dé  tang  I  et  de  sin  X,  on  trouve 

V  =  V  -i-  V"  I  cos  X'  cos  l' cos  X"  h-  cos  X'  sin  V  cos  Y"  -+-.sin  X'  cos  Z  | 
V^  { cos  X'  cos  r  cos  X'^-h  cos  X'  sin  V  cos  Y*^  -h  sin  /  cos  Z''  j 


etc. 


V"  l  cos  Y"  cos  Z'j—  cos  X"  sin  /'  { 

tangJ  =  tang  i'-h  =7  ^^ -7 - 

"  V  cos  A' cos*/' 

,    V'"{cosY*",co8/'— cosX'^sînrl 
\'  coBrcosM*^  ••• 
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et 

V 


in  )  =  MO  i'  -  ~  008  X'  I  sin  X'  cos  V  cos  X"  -i-  sin  X'  sin  i'  cos  Y"  -  cos  X'  ces  Z"  | 
—  r^  C08  y  I  sin  y  cos  i'  cos  X'^-t-  sin  Jl'  Sin  V  eos  Y"'  —  eos  A'  cos  Z*^  | 


6lC. 

3.  Maintenant  il  est  facile  de  tirer  de  ces  équations  les  différences  2  —  l'y 
X  —  X',  c^est-à-dire  raberration  en  longitude  et  en  latitude.  En  effet ,  con- 
sidérons d^abord  la  seconde  :   elle  donne   immédiatement  la  valeur   de 

sin{/— /') 
tang  l  —  tang  /',  qui  est  égale  à  — ^ jj  ;  et  ron  voit  que  sin  (i  —  /'  )  est 

Cos  »  cos  t 

*  yw     yw 

une  fraction  eitrémemeut  petite,  du  même  ordre  que  les  rapports  -^^y  -~i 

Puisque  nous  nous  bornons  à  la  première  puissance  de  ces  rapports,  nous 
devons  supposer  /  =  Z'  dans  les  termes  déjà  multipliés  par  sin  (l  —  V)  ;  ce 

qui  réduit  — \ =/  à  — ^    ,  ,     ■   Par  la  même  raison  ,  la  diff^érence 

cos  /  cos  r  cos'  / 

sin  ;  —gin  X'y  ou  2  sin  i  (A  —  A')  cos  i(A-|-  A')>  se  réduitàa  sin  i  (A  —  Jl')  cos  X'. 
t)e  cette  manière  on  aura  les  sinus  des  aberrations  cherchées.  Mais  à  cause 

de  la  petitesse  de  ces  sinus,  on  peut  leur  substituer  les  rapports  , 

X-~X' 

•  „„■■  f  R"  étant  le  rayon  réduit  en  secondes.  Si  Ton  veat  aussi  employer  ce 

même  rayon  pour  représenter  la  vitesse  propre  de  la  lumière,  comme  nous 
TaTous  fait  dans  le  texte,  V'se  trouvera  aussi  égal  à  R^.  Alors  les  vitesses 
secondaires  y,  V^, . . .',  devront  aussi  être  exprimées.en  secondes,  puisqu'elles 
doivent  toujours  Pètre  en  unités  de  même  espèce  queV.  On  obtient  ainsi  ces 
expressions  très-simples  et  symétriques  : 

cos  Y"  cos  V  —  cos  X"  sin  /'  1  cos  Y'^cos  /'  —  cos  X'^  sin  /' 

i^i'+y!^ TT ^4-  y'  ^ — r; ?  etc. 

cos  Jl'  cos  X' 

;  =  y-  y  I  sin  X'  cos  l' cos  X"  4-  sîn  X'  sin  V  cos  Y"  —  cos  X'  cos  Z"  \ 

-y"  I  sin  X'  cos  V  ces  X*"-*-  sîn  X'  sin  V  cos  f^  -  cos  X  'cos  Z'"  j 
etc. 

Ce  sont  les  valeurs  delà  longitude  et  de  la  latitude  géocentriques  apparentes. 
Les  premiers  tenues  de  ces  valeurs  sont,  comme  on  voit,  la  longitude  et  la 
latitude  géocentriques  vraies;  les  mires  termes,  toujours  fort  petits,  expri- 
ment les  variations  que  les  éléments  du  lien  vrai  éprouvent  en  vertu  des 
diverses  espèces  d'aberration. 

4.  Si  Ton  voulait  que  ces  formules  exprimassent  Taberration  en  ascension 
droite  et  en  déclinaison,  il  n'y  aurait  qu'à  supposer  que  l'on  a  pris  l'équa- 

24.  • 
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teur,  au  lieu  de  l^ccliptique,  pour  plan  des  x'  y\  et  que  Taxe  des  z'  est  di- 
rigé vers  le  pôle  boréal  de  Téquatour.  Alors  les  longitudes  /'  et  /  deriendront 
les  ascensions  droites  vraies  et  apparentes  ;  nous  les  désignerons  par  a*  et  a. 
De  même  les  latitudes  y,  Jl  se  changeront  en  déclinaisons  vraies  et  appa- 
rentes; nous  les  nommerons  à!  et  à.  Mais  alors  il  faudra  que  X%  T'^Z", 
X*',  Y*^,  TPy  etc.,  représentent  les  angles  formés  par  les  vitesses  V,  V*'aY€c 
les  nouveaux  axes  des  coordonnées,  que  nous  nommerons  ',  ^,  2  ;  ou,  ce  qui 
reviendra  au  môme,  il  faudra,  au  lieu  des  termes  V"  cos  Xf,  V  cos  Y", 
y  cos  TI' ,  etc.,  mettre  dans  les  équations(i),  les  composantes  parallèles  à  ces 
nouveaux  axes.  Cela  ne  produira  aucun  changement  dans  les  composantes 
parallèles  aux  :r,  qui  sont  exprimées  par  V"  cos  X",  V*^  cos  X**.  Car"  Taxe  des 
xne  change  point  dans  .cette  transformation  de  coordonnées,  puisquNl  est 
toujours  dirigé  vers  réquiu«»xe  du  printemps.  11  n''y  aura  donc  de  différence 
que  dans  les  composantes  relatives  aux  axes  des  y'  et  des  z'%  car  ceux-ci 
font  avec  les  nouveaux  axes  des  y^  s  un  angle  égal  à  Tobliquité  de  Téclip- 
tique,  que  nous  exprimerons  par  u.  Mais,  en  prenant  la  vitesse  V  pour 
exemple,  on  peut  considérer  les  nouvelles  composantes  cherchées  comme  les 
coordonnées .r>  '  d^un  point  qui,  rapporté  aux  axes  des/'  et  des  s'y  aurait 
pour  coordonnées  V"  cos  Y",  \"  cos  Z".  Alors,  d'après  les  formules  de  la 
Géométrie  analytique,  les  valeurs  des  y^  z,  relativement  à  ce  point  seront  (  *): 

V  cos  Y"  cos  i>  —  V  cos  Z-'  sin  à»  ;    parallèlement  aux  y, 
\"  cos  Y  "  sin  «  -h  V  cos  Z"  cos  w  ;  -  parallèlement  aux  z. 

En  substituant  la  première  de  ces  quantités  au  lieu  de  V  cos  Y'',  et  la  se- 
conde au  lieu  de  V  cos  Z"  dans  les  expressions  générales  de  l'aberration, 
on  aura  Fascension  droite  et  la  déclinaison  apparentes: 

3.  Dans  les  formules  auxquelles  nous  venons  de  parvenir,  on  voit  se  repro- 
duire un  principe  que  nous  avons  déjà  remarqué  dans  plusieurs  autres  cir- 
constances. C'est  celui  de  la  coexistence  des  mouvements  très-petits.  Les 
différentes  vitesses  secondaires  qui  sollicitent  la  lumière,  étant  très-petites, 
produisent  autant  d'aberrations  partielles  qui  se  superposent  d^une  manière 
linéaire,  pou^  former  l'aberration  lohile  ;  ce  qui  permet  de  considérer  cha- 
cune déciles  séparément. 

61  Examinons  d^abprd  les  termes  qui  pourraient  provenir  d'un  moarement 
de  translation  du  système  planétaire.  Ces  termes  se  détruisent  d'eux-mêmes 
relativement  aux  coq)s  qui  composent  ce  système  et  qui  se  déplacent  a\ec 
lui.  En  effet,  diaprés  ce  qui  a  été  démontré  dans  le  texte,  le  mouvement  de 
i'astre  doit  être  appliqué  à  la  molécule  lumineuse  avec  sa  direction  propre, 
et  le  mouvement  de  l'observateur  doit  lui  être  appliqué  en  sens  contraire  de 
sa  directionr  réelle.  Or,  ici,  ces  deux  mouvements  sont  égaux,  puisque  tous 
les  corps  du  système  planétaire  sont  supposés  transportés  d'un  mouvement 


(*)  Voyez  Géométrie  analytique,  6®  édition,  pag.  i5i,  en  changeant  dans 
les  formules  oc  en  a»;  x  et  x'  en  y,  r',  et  enfin  /,  y'  en  z,  z\ 
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eomoinn.  Leurs  effets  se- compensent  donc  par  leur  opposition,  et  de  cette 
compensation  résulte  une  vitesse  apparente  qui  est  nulle.  Ainsi  le. mouve- 
tneot  de  translation  commun  à  tous  les  corps  du  système  planétaire  ne  peut, 
s'il  eiiste,  produire  aucune  aberration  dans  leurs  positions  respectives  ob- 
servées d^un  quelconque  d^entre  eux. 

7.  Veffet  n'est  pas  le  môme  pour  les  rayons  lumineux  lancés  par  les  corps 
étrangers  à  ce  système  ;  il  faut  leur  transporter  aussi  la  vitesse  du  mouve- 
ment de  translation  prise  en  sens  contraire  ;  cequi  donne  une  vitesse  abso- 
lue V%  qui  est  commune  à  tous  ces  corps.  Mais  le  changement  qui  en  résulte 
snr  leurs  longitudes  et  sur  leurs  latitudes,  est  différent  selon  les  valeurs  de 
ces  quantités,  à  cause  des  facteurs  variables  sin  X%  cos  X^,  sin  V,  cos  /',  qui 
entrent  dans  la  formule  de  Taberration.  Ainsi  le  déplacement  du  système 
planétaire  dans  Tespace  doit  produire  sur  les  étoiles  une  aberration  qui  dé- 
pend de  leur  situation  par  rapport  à  l'a  trajectoire  que  le  système  décrit. 
Pour  calculer  cette  aberration,  il  faudrait  connaître  la  direction  du  mouve* 
ment  de  translation  et  sa  vitesse.  Mais  comme  ces  deux  choses  sont  jusqo'^à 
présent  inconnues,  Taberratiou  qui  en  résulte  pour  les  différentes  étoiles  se 
compose  avec  les  petits  mouvements  qui  leur  sont  propres,  et  nous  la  con- 
fondons aveo  eux;  ce  qui  montre  qu^ll  faut  mettre  beaucoup  de  réserve 
dans  les  conséquences  que  Ton  peut  déduire  de  la  comparaison  de  ces 
mouvements. 

8.  Venons  maintenant  à  la  partie  de  Taberration  qui  dépend  du  mouve- 
ment annuel  de  la  terre  autour  du  soleil  j  mouvement  qu'il  faut  transporter 
en  sens  contraire  au  soleil  et  à  tous  les  astres. 

Deux  choses  sont  à  apprécier  dans  ce  mouvement,  sa  direction  et  sa  vi- 
tesse. Ces  deux  quantités  sont  nécessaires  pour  déterminer  la  valeur  dea 
termes  qui  en  résultent  dans  la  formule. 

Faisons  d'abord  abstraction  de  '^l'excentricité  de  l'orbe  terrestre.  De- 
lambre  a  trouvé  par  les  retards  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  que 
la  lumière  emploie  8'  lY  de  temps  sexagésimal  pour  parcourir  la  distance 
moyenne  du  soleil  à  la  terre.  Or,  en  8'  iV  la  terre  décrit  autour  du  so- 

36o^.  8'  iS" 
leîl  un  petit  arc  égal  à  o^gj  '  g^aoa  >  ^  raison  d'une  circonférence  entière 

pour  une  année  sidérale.  Cet  arc  étant  évalué  en  secondes  devient 
360.3600"  .0^,006706         36o.20^54I6  ,.,^      .... 

365i,:»56383         ^"    365,256383   '  ^^""^^  ^'^^  P"***  *°  "*""^  '**^"*  ^* 

forme  ao"  ,54 16 '    -^k    ti/wn — '  *  ^  ^^^  ^^  '^®'*^  facile  à  calculer  ;  et  alors 

elle  se  réduit  à  3o%54i6 — o'',2956=:  2o'^,246o.  Si  l'on  emploie  cette  quan- 
tité pour  représenter  la  vitesse  de  la  terre,  celle  de  la  lumière  sera  représen- 
tée par  le  rayon  de  l'orbite,  réduit  aussi  en  secondes  sexagésimales,  ou  par 
0016^", S.  Ainsi,  en-  représentant  parR''  le  rayon  ainsi  transformé,  la  valeur 
abstraire  de  la  vitesse  Y'  due  au  mouvement  de  la  terre,  sera 

_  ao%a46 
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la  vitesse  de  k  lumière  éUat  prise  pour  uoité.  Or,  pa^  la  nature  des  ex- 
pressions  de  2 'et  de  A',  il  faut  pour  Phomogénéité  exprimer  V  eo  secondes 
dede^  ;  pour  eela  il  faut  multiplier  le  nombre  abstrait  qui  représente  V, 
par  le  rayon  réduit  en  secondes,  c''e8t*à<^ire  par  R"  :  ce  qui  revient  à  sop' 
primer  le  dénominateur  deV  ;  par  conséquent  la  valeur  quHl  faut  substituer 
dans  notre  formule  est  simplement  V  =  oo","!^. 

Mais  avant  d^appliquer  cette  expression^  donnons-lui- toute  la  généralité 
qu^elle  comporte,  en  ayant  égard  à  rexcentricité  de  Porbe  terrestre.  Par  Pef* 
fiet  de  cette  excentricité,  Pintensité  de  la  vitesse  varie  dans  les  différents 
points  de  Porbite  ;  sa  direction  cbange  fwssi,  puisque  Porbite  n'est  plus  cir* 
culaire;  mais  il  est  facile  d^avoir  égard  à  ces  variations. 

Evaluons  d^abord  Pexpreasion  variable  de  la  vitesse.  Soit  «  le  petit  aogle 
décrit  par  la  terre  autour  du  soleil,  pendant  que  la  lumière  parcourt  le 
rayon  r  de  Porbite.  L^aro  réellemeut  décrit  par  la  terre,  dans  cet  intervalle, 
ne  diffère  pas  sensiblement  de  r  oc  ;  car,  à  cause  de  sa  petitesse  et  du  peu 
d'excentricité  de  Porbite,  il  se  confond  avec  un  arc  de  cercle  qui  serait  décrit 
du  rayon  r«  Prenons  donc  Parc  r  oc  pour  représenter  la  vitesse  de  la  terre.  Celle 


ra, 


de  la  lumière  se  trouvera  représentée  par  le  rayon  r;  et  leur  rapport  — ) 

ou  simplement  a,  exprimera  la  valeur  de  V  quHl  fistut  substituer  dans  notre 
formule  de  Paber^ation.  Nous  supposons  ici  Pangle  a  exprimé  en  secondes 
comme  doit  Pètre  la  vitesse  Y". 

Il  ne  s'agit  donc  que  d'avoir  l'expression  générale  de  a.  Or,  nous  Pavons 
déjà  formée  dans  la  page  480  du  IV®  volume.  En  nonunant  a  le  demi-grand 
axe  de  l'ellipse,  e  le  rapport  de  Pexcientricité  au  demi  grand  axe,  T  le  temps 
d'une  révolution  anomalistique,  et  représentant  par  n  la  demi- circonférence 
dont  le  rayon  égale  i,  nous  avons  trouvé  alors  que  Parc  0^,  décrit  pendant 
le  temps  ty  avait  pour  valeur 

et  z^  V_       — . 

Ici  Test  le  temps  que.  la  lumière  emploie  pour  parcourir  le  rayon  r.  Ainsi; 
en  admettant  avec  Delambre  8'i3"  pour  le  demi  grand  axe,  on  trouvera 
proportionaelrlement  pour  le  rayon  r, 

t==8'i3".  i; 
a 

valeur  qui,  étant  substituée  dans  a,  donne 

_8'i3".2  7r     a}/7^ 


a.  = 


e* 


La  quantité =f est  justement  Paberration  constante  que  nous 

avons  calculée  d'abord  dans  le  cas  de  Porbite  circulaire,  et  que  nous  avons 
titouvéç  égale  à  2o'',246.  Car  la  différence    de  Pannéè  anomalistique  à 
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rannée  sidérale  que  noui  aYons  employée ,  ne  chanf^rait  pas  ce  résaltat  de 
o',oooa.  En  faisant  donc  usage  de  cette  valeur,  et  écrlTaniV"  au  lieu  de  «, 
iJ  vient 

v  =  ao%a46 .  îJ^Lnî*. 

r 

Oo  voit,  en  effet,  que  si  Ton  supposait  dans  cette  formule  Texcentricité 
nulle,  ce  qui  donne  e  =  o  et  a  s=  r,  on  retomberait  sur  Taberration  con- 
stante de  Torblte  circulaire,  comme  cela  devait  naturellement  arriver. 

Mais  en  général  il  faut  mettre  pour  r  sa  valeur  dans  Tellipse,  qui  est 

r  = i j—^ •  » 

i-f-c  cos  (»»  — u) 

en  appelant  v  la  longitude  faéliocenlrique  de  la  terre,  et  cr  la  longitude  du 
périhélie.  Cette  substitution  étant  faite,  la  valeur  de  V  devient 

-ïT»  M     /tf    i-Hc  cos(i»  — c) 

11  faut  maintenant  déterminer  les  angles  X'',  Y",  Z'^  formés  par  cette  vi- 
tesseavecles  trois  axes  rectangulaires  af^f'^  s'.  Gomme  elle  est  toujours  diri- 
gée dans  le  sens  du  mouvement  de  la  terre,  tangentiellement  à  Torbe  ter- 
restre, on  voit  d''abord  qu'elle  (orme  un  angle  droit  avec  Taxe  des^,  puisque 
cet  axe  est  perpendiculaire  à  récliptiquê.  On  a  donc 

cos  Z"  =  0  ; 
et  comme  on  a  en  général 

co8«  X"  -h  cos*  Y"  H-  cos*  Z"  =  I , 

il  en  résulte 

cosY''=sinX\ 

Ces  valeurs  étant  substituées  dans  les  formules  générales  (i),  elles  donnent, 
pour  ce  genre  d^aberration  en  longitude  et  en  latitude, 

(2)      /z^l'H^-^-inCX"— /'),    A  =  y-- V''finA'cos(X''-r). 
cos  A'       ^  *"  ^  ' 

Avant  d''aller  plus  loin,  il  est  essentiel  de  déterminer  rigoureusement  le 
signe  de  ces  deux  corrections  ;  car  Téquation  qui  nous  a  donné  cos  Y"  avait 
réellement  deux  racines,  Pune  positive,  Tautre  négative  ;  et  nous  aurions 
pu  y  satisfaire  aussi  bien  en  prenant  cos  î  "  =  —  sin  X'^,  qu^en  faisant 
cos  Y"  =  +  sin  X**.  Puisque  nous  avons  adopté  cette  dernière  racine,  il  faut 
voir  quel  signe  noua  devons  donner  à  la  vitesse  V,  en  conséquence  de  cette 
détermination. 

Pour  cela,  considérons  une  étoile  située  dans  la  partie  boréale  de  Péclip- 
tiqne,  et  dont  la  longitude  vraie  Vy  soit  égale  à  celle  du  j^érihélie  de  Porbe 
terrestre.  Dans  ce  cas,  X"  —  V  sera  Pangle  formé  parla  direction  du  meuve- 
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ment  do  la  terre  avec  la  distance  périhélie  de  Torbe  terrestre  ;.  et  cet  angle, 
comme  ceux  dont  il  •  est  la  différence,  se  mesurera  sur  Pécliptique,  décrient 
en  occident,  selon  l'ordre  des  signes.  Il  sera  égal  à  un  angle  droit,  lorsqae 
la  terre  se  trouvera  au  périhélie  de  son  orbite.  On  aura  donc  alors 

co8(X''— Z')  =  o,     8in(X''-r)=  +1. 

'  Dans  ce  cas,  Paberration  doit  être  nulle  sur  la  latitude  de  Tétoile;  et  son 
effet  se  reportant  tout  entier^sur  la  longitude,  doit  Vaugmenter  d^une quantité 

2 — r;*    La  première  condition  relative  à  la  latitude  est  satisfaite  d^elle- 

wOS  A 

luême,  puisque  cos  (X^ —  2')=;o.  La  seconde  exige  que  V  soit  positif. 
Ainsi  la  direction  propre  de  la  vitesse  de  la  terre  doit  être  regardée  comme 
positive  au  périhélie,  dans  nos  formules,  et  par  conséquent  comme  oégaiive 
à  Taphélie.  En  effet,  si  l'on  suit  les  conséquences  de  cette  convention  sur  la 
latitude  ou  sur  la  longitude  de  Tétoile,  dans  les  diverses  parties  de  Torbite, 
pour  l'exemple  particulier  que  nous  venons  de  choisir,  on  les  trouvera  tou- 
jours conformes  avec  ce  qui  doit  résulter  du  principe  même  de  raberration, 
tel  que  nous  l'avons  expliqué  dans  le  texte. 

9.  Si  l'on  voulait  obtenir,  d'après  les  formules  précédentes,  les  variations 
correspondantes  de  Tascension  droite,  il  faudrait,  conformément  à  ce  que 
nous  avons  dit  plus  haut,  employer  la  même  valeur  Y"  cos  X'^  pour  la  com- 
posante parallèle  aux  x;  mais  il  faudrait  substituer  W  cos  y^cos  ea  pour  la 
composante- parallèle  aux^,  et  Y"  cos  y  sin  ta  pour  la  composante  parallèle 
aux  5;  ou,  ce  qui  revient  au  même,  il  faudrait  substituer  ces  quantités  an 
lieu  de  V"  cos  Y"  et  de  V  cos  Z",  dans  les  formules  générales  (i).  On 
aurait  ainsi 

V"         (  1 

a^:za'  -i ;;  —  \  cos  Y"  cosû)  cos  a'  —  cos  X" sin  a'  U 

cos  a'       t  j 

d  =  <i'.—  V"  I  cos  X*'  sin  d' cos  a'  -+-  cos  Y"  .  sin  d^  sin  a'  cos  ca  —  cos  Y  "  cos  4'  ^  »  {' 

Mais  nous  venons  de  trouver  que,  relativement  h  la  vitesse  de  la  terre, 
cos  Y"  =  sin  X'',  par  conséquent 

V     L  \ 

(3)  a  =  a'  -f-    ■.     1,  ^  sin  X"  cos  u  cos  a'  —  cos  X"  sin  a'  U 

dz=d'^\"\  cosX''sind'  cosa'-+-  sinX"  sin  <i' sin  a'  cosw  ~  sin  X*  cos  «T  sia  «  j  i 

a^,d'  sont  l'ascension  et  la  déclinaison  vraies;  a  et  d  sont  l'ascension  droiAe 
et  la  déclinaison  apparentes.  Ces  expressions  rentreraient  dans  les  précé* 
dentés,  si  l'on  y  supposait  ta  nul,  et  qu'on  y  changeât  a  en  i,  et  i2  en  il;  ce 
qui  devait  en  effet  arriver,  puisque,  dans  cette  supposition,  l'équateur  coïn- 
cide avec  récUptique.  On  pourrait  même  eu  général  les  mettre  sous  une 
forme  aussi,  simple  que. celles. do  la  longitude  et  de  la  latitude,  en  preoant 
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deux  angles  auiiliaires  N  et  N'  tels,  qu^on  ait 

_,       tanga'       ,        _,,       siD  a' cosu— cot<i' stoù 
®  cosu  "  cosa'  ' 

car  alors  elles  deviendront 

V*  sin  a' 

^  =  «'  H ^r^'  «iû  (X«  -  N), 

cos  ^'  sin  M  ^  ' 

,       „      V.  sin  d' cos  a'  ,._„       .,,. 

cos  N  ^  ' 

11  ne  reste  plus  qu^à  déterminer  X',  c'*est-à-dire  Pangle  que  la  tangente 
de  Torbe  terrestre  forme  avec  la  ligne  des  équinoxes  à  un  instant  quel- 
conque. 

Or,  si  Ton  rapporte  Téquation  d^une  ellipse  à  des  coordonnées  rectangu- 
laires X*,  jr"  parallèles  à  ses  axes  a  et  b,  et  dont  Torigine  soit  au  centre  de 
Tellipse,  Tangle  formé  par  la  tangente  de  Tellipse  avec  le  grand  axe  que  je 
suppose  être  celai  des  x,  aura  pour  tangente  trigonométrique 

~  b*  x" 
a*  y" 

(Voyez  Géom.  ÀnaJyUy  6®  édit.,  p.  335.  )  Nous  nommerons  cet  angle  n.  Pour 
appliquer  cette  expression  au  cas  qui  nous  occupe,  il  faut  mettre  Torigine 
des  coordonnées  au  foyer  de  Fellipse  et  y  introduire  Tangle  v  —  cr,  formé 
par  le  rayon  vecteur  r  avec  le  grand  axe.  Nommons  de  plus  e  le  rapport  de 
Texcentricité  au  demi -grand  axe,  comme  nous  Tavons  supposé  plus  haut, 
nous  aurons 

a*  —  &•  , 

j —  =  e*,    j'"  =  r  sin(f  —  tr),    x  =  ya*  —  A*-i-rcos(i'  —  u); 

d'où  Ton  tire 

i' =  a' (1 — c*),    jr"  —  rsin(p  — çr),     x"  =  ac -|-r  cos  (i»  —  a  ). 

^x" 

Au  moyen  de  ces  transformations,  la  quantité ^-^  ou  tang  n  devient 

(i  —  e*)\  oe-hr  cos  (p  —  or)! 
Ung  n  = : r— ; —  • 

Et  en  y  mettant  pour  r  sa  valeur ^^ 7—^ —  >  elle  prend  celte  forme 

1  H-  e  cos  (f  —  a 

très-simple 

e  -f-  cos  (v  —  c  ) 

tang  n  = :—p-^ r—  • 

,  "  sin(p  — tr) 

Si  Texcentricité  de  Fellipse  terrestre  était  nullc^  on  aurait 

e=:o,     tangn  =  —  cot(p  —  çr) , 
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et  par  conséquent 

n  =90  +  1^  —  cr. 

Mais  puisque  Texcentricité ,  sans  être  nulle,  est  extrêmement  petite,  la  va- 
leur de  n  sera  très-peu  différente  de  cette  quantité*  Soit  1»'  cette  différence, 
en  sorte  qu^on  ait 

nsgo-f-ï*  —  or  —  n'; 
ce  qui  donne 

—  cos(j'  —  tj)— sîn(f  —  ct)  tangn' 

tang  n  =  : — r ■: ■. r— y-  • 

8in(i'  —  cr) — cos(«'  —  ci)  tang  n' 
En  substituant  cette  valeur  de  tang  n  dans  Téquatioû  précédente,  on  trouve 

tang  n'  = ^ ^-. 

"  I  -h  e  cos  (  i'  —  çr  ) 

L^angle  n',  comme  nous  Pavions  prévu,  se  trouve  très-petit>  du  même  ordre 
que  Pexcentriclté.  Dans  tous  les  calculs  de  l'aberration,  il  suffît  de  conserver 
la  première  puissance  de  cette  quantité.  On  peut  donc  négliger  le  terme  mul- 
tiplié par  e  dans  le  dénominateur;  ce  qui  réduit  ce  dénominateur  à  Tunité. 
On  peut  aussi  substituer  à  tang  n'  le  rapport  du  petit  arc  n'  au  rayon  réduit 


en  secondes,  c''est- à-dire 

n' 

Alors  on  aura 

t 

»'  = 

e  R"  sin  (  1*  • 

-a), 

ou  simplement 

n'z 

=  £sin(i'  — 

«r), 

en  supposant  Texcentricité  e  exprimée  en  secondes,  comme  nous  Tavons  fait 
souvent.  Par  ce  moyen,  nous  aurons 

n  =  go-hv — or  —  n'  =90-+-»'  —  tr  — c8În(i'  —  or). 

n  est  Pangle  formé  par  la  tangente  de  Torbe  terrestre  avec  la  distance  péri- 
hélie. En  lui  ajoutant  Fangle  ci,  formé  par  la  distance  périhélie  avec  la  ligne 
des  équinoxes,  la  somme  n-\-rs  exprimera  Tangle  formé  par  la  tangente  de 
Porbe  terrestre  avec  la  ligne  des  équinoxes ,  que  nous  avons  prise  pour  axe 
des  x'.  Cet  angle  n-^vr  sera  donc  justement  celui  que  nous  avons  nommé 
X''.  Nous  aurons  ainsi 

X*  =  90-Hf  —  e  sin(i'  — cr). 

u  est  la  longitude  héliooentriqne  de  la  terre,  et  a»  la  longitude  hélioceotri- 
que  du  périhélie  de  Porbe  terrestre.  A,  la  place  de  ces  quantités  il  sera  plus 
commode  d^introduire  les  longitudes  géocentriques  6  et  ^p ,  du  soleil  et  du 
périgée  solaire,  qui  sont  immédiatement  données  par  les  Tables  astronomi- 
ques. Cela  est  extrêmement  facile;  car  les  lieux  apparents  du  soleil  et  du 
périgée  solaire  sont  diamétralement  opposés  sur  la  sphère  céleste  au  Heu 
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réel  de  la  terre  et  do  périhélie  de  Porbe  terrestre  ;  de  sorte  qu^en  comptant 
les  longitudes  dans  le  même  sens  et  à  partir  da  même  équinoxe,  comme  on 
doittoojonrs  le  liire,  on  a  constamment 

6  =  1' -+-1800,     j?  =  tar-+-i8oo, 
par  conséquent 

ir  =  e— 1800,     a  =  f>  — 180O; 
ce  qui  donne 

X*  =  — 900-+- 8  —  csin  (  e  —  î>), 
par  conséqvent 

X"  -  r  =  —  900  -h  8  —  Z'  —  e  sin  (  e  —  9  ) , 

et  eo  substituant  cette  valeuf  dans  les  expressions  de  Tabcrration  en  longi- 
tude et  en  latitude,  elles  deviennent 

/  =  Z'  — -^.cos{8-Z'-esîn(8— p)}, 

cos  Jl'  »  ^  '^  '  J 

;  =  i'-^  V  sinJl' .  sin  {  8  -  r  —  «? sîn  (8  —  v) }. 
On  aura  de  môme  pour  Tascension  droite  et- la  déclinaison 

a=za' -■    .    ,,  '  cosi  8  — N— tfsin(8  — «»)(, 

.       „       y  "  sin  <2' cos  a'      .    (^      «,,  .    /^  v> 

d  =  d' -^ 55 •  smi  e  —  N'  -— esin(8  —  »)  J» 

cos  N  *  ^  ^^  1 

N  et  N'  étant,  comme  nous  Tavons  vu,  des  angles  auxiliaires  tels,  qu^on  ait 

«        ^        -,      tanga'       ^       ,.-,       sina'cos&>  —  cot<i'siu6) 

tangN  =  — = — j     tang«'=— — 7 . 

"  cosu  ^  cos  a' 

H  oe  reste  plus  qu^à  mettre  dans  ces  expressions,  au  lieu  de  Y",  la  valôur 
que  nous  avons  trouvée  plus  bfiut,  c'est-à-dire 


%-K  H      ir     1 -H«C08(l'  — w) 

% "  =  20", aAG  . -^ 


ou  bien 


v^ 


I  — e 


£q  substituant  cette  valeur  de  V  dans  les  formules  précédentes,  il  faut  se 
borner  à  la  première  puissance  de  Pexcentricité  ;  ce  qui  réduit  le  dénomina- 
teur de  V  à  Tunité.  Ensuite,  en  se  bornant  toujours  aux  termes  de  cet  ordre, 
on  aura 


je  — r— esin(8— fj)|=cos(8-r)H-«?.8În(8  — y)sin(8  — i'), 
in  I  e  -  V  —  e sin (8—  p)  }  =  sin  (  8  -  I'  )  —  c    sin  (8  —  y)cos  (8  -  /')• 


ces 
sin 
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Ceci  suppoçe  seulement  que  Ton  met  pour  e  sa  valeur  abstraite  o>o  168149 
et  non  pas  la  rédaction  de  cette  valeur  en  se<idndes.  Les  termes  analogies 
de  Tascension  droite  et  de  la  déclinaison  donneront  des  résultats  semblables  ; 
et  en  les  multipliant  par  i  +  e  cos  (  8  —  f  )  >  on  aura  définitivement 

l  =  P-5!j^  |co6(e-/')-t-eco.(p-Z')>, 
A=/  — ao'',246sini'i8in(e-/')+esin(p  — /')|, 

„  =  a'-?2^^ili!Lf!:ic08(e-N)+ecos(y-N)j,       , 
COS  <{'  stn  M      (  )  '       • 

,       ,,       30% 346sin<f  cosa'   (    .    ,0       -Kts  .  ^  »;«  /  mm  I 

cosN'  (  ' 

A  quoi  il  faut  toujours  joindre  les  équations  auxiliaires 

tanea'  _.,       sina'cosw  —  cotrf'sinw 

tang  N  =  — 5— >     tang  W  = -, 

^  cosû)  **  cos  a' 

Au  reste,  nous  n''introduisons  ici  ces  angles  que  pour  montrer  Tanalogie 
des  formules  qui  appartiennent  à  Téquateur  et  à  Pécliptique  ;  car,  pour  les 
calculs  numériques ,  il  sera  souvent  plus  exact ,  et  presque  toujours  aussi 
simple,  d'employer  immédiatement  les  valeurs  dea  et  de  <2,  après  en  avoir 
éliminé  N  et  N'.  On  aurait  alors 

,      ao'',246  (  ,       £k  .     •     f  •    £k) 

«  =  a' ^—~  \  cos  ta  cos  a'  cos  6  H-  sin  a'  sin  6  \ 

cosd'     i  ). 

20",  246 .  e  i  ,  .      ,    .        i 

—  - — L-JL- —  }  cos  cocos  â' cos  0  + sin  a' sin  o  >>    . 
cosd'        (  ^  ■  '   ) 

d=:  d'  —  20'',  2\6  j  sin  d' cos  a'  sin  6  —  sin  a'  sin  d' cos  ù  cos  6  -p  cos  J' sin  ù  cos  6  { 
—  ao",  246 .  e  1  sin  d' cos  a'  cos  p  —  sin  a'  sin  d^  cos  w  cos  ^  +  cos  df  sin  u  cos  f 

On  pourrait  encore  décomposer  les  produits  de  sinus  en  sommes  et  en 
différences  ,  comme  nous  avons  fait  pour  la  nutation,  dans  le  IV^  volame, 
pag.  4o3'  C^est  même  ainsi  que  Ton  opère  ordinairement ,  quand  on  veut 
réduire  la  formule  en  Tables.  N''oub]ions  pas  que  f  est  la  longitude  du  péri- 
hélie de  Porbe  solaire,  et  que  Ton  avait  au  commencement  de  181 1 

çp  =a79*>4o'a4". 

Cette  longitude  augmente  chaque  année  de  61  "99  de  la  division  sexagésimale 
ou  de  191 '',067  de  la  division  décimale,  comme  nous  Pavons  démontré  dans 
le  lY®  vol.,  pag.  449  et  52i. 

10.  Les  positions  apparentes  du  soleil,  telles  qu'on  Im  observe,  sont  elles- 
mêmes  affectées  des  effets  de  Paberrâtion ,  et  il  faut  les  en  dépouiller  pour 
avoir  les  lieux  réels  de  cet  astre.  Rien  n^est  plus  facile  d'après  les  formules 
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précédentes;  car  le  soleil  est  an  astre  dont  la  latitude  est  nulle,  et  dont  la 
longitude  est  égale  à  8.  En  introduisant  ces  modifications  dans  nos  formules, 
elles  donnent 

i  ==  Z'  —  ao", a4^  1 1  -f*  e cos (ç>  --  6 )  !• 

11.  Les  résultats  que  nous  venons  d^obtenir  vont  nous  faire  connaître  Tor- 
bite  décrite  chaque  année  par  le  lieu  apparent  de  Tétoile  autour  de  son  lieu 
moyen.  Cette  orbite  étant  très-petite ,  nous  opérerons  ici  comme  pour  l'el- 
lipse de  nutation  ;  nous  la  projetterons  sur  la  surface  concave  du  ciel  comme 
sur  une  surface  plane,  et  nous  rapporterons  ses  points  à  deux  coordonnées 
rectangulaires,  ayant  leur  origine  au  lieu  moyen  de  Tastre  ;  ces  coordonnées 
seront  les  différences  de  latitude  X  —  X',  l  —  Z',  et  les  différences  de  longitude 
reportées  à  la  hauteur  du  lieu  moyeu  de  Tétoile,  c^est-à-dire  (/  —  2')  cos  jl'. 
£n  nommant  les  premières  Y,  les  secondes  X,  comme  nous  Pavons  fait 
alors,  nous  aurons 

X  =  —  20", ^46  I  cos  (8  -  r)-Hc  sin(9— Z')  |  , 
Y  =  —  20",  246  sin  r  |8in(8  —  /')-f-c8in(p  — /')!•. 

Dans  ces  équations  la  longitude  ^  du  périhélie  peut  ôtre  supposée  con- 
stante pendant  rintervalle  d^une  année;  car  la  variation  de  61  ^^9 9  quVlle 
éprouve  n^est  pas  sensible  sur  le  résultat,  à  cause  du  très-petit  facteur  c  qui 
multiplie  le  terme  où  elle  entre.  Ainsi,  en  éliminant  la  longitude  8  du  soleil, 
on  aura  Téquation  de  Torbite  demandée.  Il  est  visible  que  cette  équation 
sera. 

j  ~  -+-  20",  a46 .  c  sinCç»  —  Z'  )  I'  -H  j  X  4-  20^246  .  c  cos  (  p  -  Z'  |»  =  { 2o",a46  |* 

ou  bien 

f  2o'',a46 .  tf  sin  A'  sîn(  çj  —  Z'  )  j  »  -+-  sin»  Jl'  i  X  4-  ao",  146  .  <•  cos  (  çj  —  Z'  |»  =  {  ao",a46  |»  sin»  A' . 

Cette  équation  est  celle  d^une  ellipse  qui  est  rapportée  à  des  coordonnées 
parallèles  à  ses  axes,  mais  dont  le  centre  n^est  pas  au  lieu  moyen  de  Tétoile. 
Si  Ton  appelle  XS  Y'  les  coordonnées  rapportées  au  centre,  on  aura 

Y'=Y-l-ao",24() .  esîn  X'  sin(9—  Z'),     X'  =  X-t-ao»,a46  .  e  cos  (ç>  -  Z'), 

et  ensuite 

Y'*  -h  X'*  sin*  X'  =  1 20%  246  I  »  sin»  X' . 

Quand  Y' =  0,  on  a 

X'=ao",246; 

c'est  le  demi  grand  axe,  et  Ton  voit  quUl  est  parallèle  à  Técliptique. 
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Quand  X'=^o,  on  a 

Y'  =  ao",a46sin;'; 

c^est  le  demi  petit  axe  :  il  est  tangent  au  cercle  de  latitude. 

On  Yoit  aussi  que  le  centre  de  Pellipse  ne  coïncide  pas  tout  à  fait  avec  le 
lieu  moyen.  La  différence  dépend  de  Pexcentricité  de  Porbe  terrestre.  D''a- 
près  les  valeurs  précédentes^  cette  différence  est  égale  à 

20%  a46  .  e  sin  A' sin  ( 9  —  /'), 
dans  le  sens  des  Y  ou  de  la  latitude  ;  et  à 

20",  a46  .  e  cos  (  f  —  r  ), 
dans  le  sens  des  X  ;  ce  qui  donne  sur  la  longitude 

.20",246  .  CC08(9  —  /') 
cos  /' 

en  divisant  par  le  cosinus  de  la  latitude  de  Pastre. 

Le  petit  axe  de  l'ellipse  s'évanouit  quand  jl'  est  nul,  c'est-à-dire  pour  les 
étoiles  situées  dans  le  plan  même  de  Pécliptique,  et  alors  Pellipse  se  change 
en  une  portion  de  ligne  droite.  C'est  à  fort  peu  près  le  cas  de  Pellipse  de 
Régulus,  comme  nous  Pavons  vu  par  les  observations. 

Au  contraire,  si  X'  =  90°,  Pellipse  se  change  en  une  circonférence  de  cercle, 
dont  le  rayon  a  encore  cette  même  valeur  20%  246;  c'est  ce  qui  arrivera  pour 
une  étoile  située  au  pôle  même  de  Pécliptique.  Dans  tous  les  cas  le  grand  axe 
de  Pellipse  est  invariable;  et  quelle  que  soit  la  position  de  Pétoile,  il  est  égal 
à  40",  49^*  ^  second  axe  seul  dépend  de  cette  position,  et  varie  proportion- 
nellement au  sinus  de  la  latitude.  Telles  sont  la  nature  et  les  dimensions  de 
la  coiirbe apparente  que  décrivent  annuellement  le»  étoiles,  par  Peffet  de 
Paberfatioip  que  produit  le  mouvement  de  la  terre  dans  son  orbite. 

12.  Le  mouvement  de  rotation  diurne  produit  aussi  dans  la  position  des 
astres  une  petite  aberration,  qu'il  est  nécessaire  d'évaluer,  ne  fût-ce  qn^afin 
de  s'assurer  qu'elle  est  insensible. 

Il  est  d''abord  très*  facile  d'en  trouver  l'expression  générale  d'après  nos 
formules.  En  effet,  soit  Y"''  la  vitesse  de  rotation  de  l'observateur  sur  son 
parallèle.  Cette  vitesse  étant  parallèle  à  Péquateur,  il  est  sensible  qu'il  faot 
adopter  ici  un  système  de  coordonnées  qui  se  rapportent  à  l'ascension  drolie 
et  à  la  déclinaison.  Soient  donc  X'^,  Y"',  7T  les  angles  formés  parla  vitesse 
"V"'  avec  les  trois  axes  rectangulaires  menés  à  Péquinoxe  du  printemps,  à 
90  degrés  d'ascension  droite,  et  au  pôle  boréal  de  Péquateur,  on  aura  d'abord 
Z"'  =  90°,  puisque  la  vitesse  V"  est  parallèle  à  Péquateur,  par  conséquent 
cojs  Y'^'  =  sin  X'^'.  Ainsi,  en  n'ayant  égard  qu'à  cette  cause  d'aberration,  les 
formules  générales  (i)  donneront  ici  comme  dans  la  pag.  $75, 

cos  d'        ^  ' 

d  =  d'  -  V^  sin  r^' .  CM  (  X**  —  a'  ). 
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Maioteoanl,  sîl'on  nomme  Â  rascention  droite  du  zénith  de  Tobsoryateur, 
et+Dn  décIiBaisony  lupposëe  boréale,  on  aura 

ar  Ja  ritesse  Vêtant  dirigée  Buivant  la  tangente  de  la  courbe  que  décrit 
'obsenrateori  eit  perpepdicnlaire  au  rayon  du  parallèle  sur  lequel  il  se 
'OQTe.  Or  ce  rayon  fait  toujours  Pangle  variable  A  avec  Taxe  des  :r;  et  ce 
isultal  est  analogue  à  la  valeur  que  nous  avons  trouvée  pour  X"'  dans  l'ellipse 
rrestre,  pag.  378*  Substituant  dans  les  formules  précédentes,  il  vient 


a  =  »' 


,^    co8(A  — g^) 

COSif 


d  =  li'  4-  V"  sin  rf' .  sin  (  A  —  a'  ). 

Ds  ces  expressions  A —  a'  est  Tangle  horaire  de  Pastre  compté  du  méridien 
érieur  et  d'occident  en  orient.  Il  ne  reste  plus  qu'à  évaluer  Pintensité  de 
itesseV^.  Pour  Pobtenir,  il  fajat  la  comparer  avec  celle  du  mouvement 
uel. 

a  rotation  de  la  terre  s'achève  en  un  jour;  et  son  mouvement  dans  son 
te  se  fait  en  un  an ,  c'est-à-dire  en  365^,  a5.  Dans  l'intervalle  d'un  jour, 
ue  point  de  Péquateur  terrestre  décrit  une  circonférence  de  cercle  dont 
]ron  est  égal  au  rayon  de  cet  éqnateur,  c'est-à-dire  à  ,,i,,,  en  prenant 
unité  le  rayon  moyen  de  l'orbite  solaire.  Ainsi,  en  négligeant  l'excentri- 
le  cette  orbite,  ce  qui  n'est  ici  d'aucune  conséquence,  la  vitesse  annuelle 
terre  est  à  celle  de  sa  rotation  diurne  à  Péquateur,  comme  le  péri* 
)de  l'orbite,  divisé  parle  temps  employé  à  le  parcourir,  est  à  la  circon- 
;e  de  Péquateur  divisé  par  le  temps  de  la  rotation ,  c'est-à-dire ,  comme 

-  '  -Ô7-S  OU  comme  i  :  ^  *  ^  ;  d'oà  il  est  facile  de  conclure  que  la 
)     33578  23578 

\  de  rotation  à  Péquateur  est  environ  la  ,65®  partie  de  la  vitesse  an- 

.  Or,  nous  avons  trouvé  que  celle-ci  était  représentée  par  10" ,  246,.  en 

sntant  la  vitesse  de  la  lumière  par  le  rayon  réduit  en  secondes.  La 

de  rotation  de  la  terre  sera  donc  65  fois  plus  petite,  c'est-à-dire  égale 

-i-  ou  o'^ySii,  environ  un  tiers  de  seconde  sexagésimale.  Telle  est  la 

de  W^  à  Péquateur.  Mais  cette  valeur  diminue  proportionnellement 

lus  de  la  déclinaison  du  parallèle  sur  lequel  l'observateur  se  trouve; 

■dire  que   si   cette  déclinaison  est  D ,  la  vitesse  de  rotation  devient 

"y y  OU  o*>3i  I  .  cos  D.  Ainsi,  en  substituant  cette  valeur  dans  Pexpres« 

a  et  de  a,  on  aura 

„^        cos  D.  cos  (A  —  a') 

tf  =  a'-ho",3ii  .  -^ -^-T^ i 

'  cos  a 

«|  =  d'H-o*,3ii  .cosDsind'  .sin(A  — a')- 

)8  ces  expressions,  on  voit  que  l'aberration  en  ascension  droite,  pro- 
*  la  rotation  de  la  terre,  est  la  plus  grande  possible  à  Pinstcnt  du 
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passage  des  astres  au  méridien,  parce  qu^alors  Tangle  horaire  A  —  a' est  nul 
Dans  ce  cas,  Pabcrration  en  dëclinatson  produite  par  la  même  cause  est 
nulle  aussi.  Cela  devait  être,  puisque  la  vitesse  de  rotation  étant  alors  per- 
pendiculaire au  plan  du  méridien,  ne  peut  altérer  que  Pascension  droite.  Au 
contraire,  quand  Tangle  horaire  A  ^  a'  est  de  six  heures ,  Peffet  de  la  rota- 
tion.sur  Faseension  droite  est  nul  et  se  reporte  tout  entier  sur  la  déclinaison. 
Aussi,  dans  ce  cas,  la  vitesse  de  Tobseryateur  devient-elle  perpendiculaire 
au  méridien  de  Tastre. 

Pour  une  môme  valeur  de  Pangle  horaire,  Paberration  en  ascension  droite 
augmente  en  même  temps  que  la  déclinaison  de  Pastre.  Afin  d'en  apprécier 
les  eâets,  prenons  pour  exemple  la  polaire.  Sa  déclinaison  moyenne,  au 
i"  janvier  1811,  ctait  88®  18'  i",  ce  qui  donne 

o",  3ii  „    ,Q_ 

,,  =  io'',i485. 

» 
Telle  serait  Paltération  produite  sur  Pascension  droite  de  la  polaire  dans 
son  passage  au  méridien,  à  Péquateur  même,  où  D  =  o.  Cet  effet  serait 
moindre  sur 'un  parallèle  plus  rapproché  du  pôle;  par  exemple,  k^h  degrés 
de  latitude,  on  aurait  D  =  4^*;  par  conséquent 

cos  D  =  —  > 

V2 


ce  qui  le  réduirait  à 


10",  1845 

V2 


▲  Paris,  ce  serait  6f,g  ou  o'',  4^  ^®  temps  sexagésimal.  Ces  corrections  sont 
extrêmement  petites;  mais  pourtant,  puisqu'elles  sont  certaines,  il  faut  7 
avoir  égard  dans  les  observations. 

13.  Il  ne  nous  reste  plus  qu'à  considérer  la  partie  de  Paberration  produite 
par  le  mouvement  propre  des  astres  qui  lancent  ou  qui  réfléchissent  la  lu- 
mière. Pour  cela  il  faut  évaluer  la  vitesse  de  ce  mouvement  et  sa  direction. 

Pour  les  planètes  qui  se  meuvent  dans  des  ellipses  très-peu  excentriques, 
conime  la  terre,  la  vitesse  est  facile  à  évaluer  ;  son  expression  est  semblable 
à  celle  que  nous  avons  trouvée  plus  haut  relativement  à  la  terre  :  représcn- 
tons-Ia  de  même  par  V".  Soit  r  le  rayon  vecteur  héliocentrique  de  la  pla- 
nète, et  t'  le  temps  que  la  lumière  emploierait  à  le  parcourir.  Nommons  a' 
Pangle  décrit  par  ce  rayon  autour  du  soleil  pendant  le  temps  <'.  L'ellipse 
étant  très-peu  excentrique,  l'arc  de  cercle  r'  a'  représentera,  à  très-peu  près, 
iWc  décrit  par  la  planète  sur  son  orbite  ;  et  le  rapport  de  sa  vitesse  à  celle 

r'  a' 
de  la  lumière  sera  —7-"*  ^^  simplement  a'.  Or,  en  nommant  e'  le  rapport  de 

Pexcentricité  de  Pellipsede  la  planète  à  son  demi  grand  axe  a',  et  désignant 
par  T' le  temps  de  ;m  révolution  sidérale,  on  aura  ici,  comme  pour  la  terre, 
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De  plot,  si  nous  représentons  par  a  le  demi  grand  axe  de  Torbe  téi^re'strë 
qne  la  lumière  parcourt  en  8'  i3',  le  temps  i*  qu^elle  emploie  à  parcourir  le 

rayon  vectenr  r'  sera  proportionnellement  égal  à  8'  iS''  •  —  ;  ce  qui  donné 

Il  faut  climiner  r'  au  moyen  de  Téquation  de  Tellipse.  Or,  si  Ton  nomlne 
v'  et  cr'  les  angleé  formés  par  le  rayon  yecteur  et  la  distance  périhéliô  aveô 
une  droite  fixe  menée  sur  le  plan  de  Porbite ,  et  que  noas  supposerons  être 
la  ligne  des  ncbods  de  la  planète,  on  aura 

H-e'cos(v'  — a') 
ce  qui  donne 

8'  13".  awa'  i  n-e'co8(p'— -tj')  | 

En  nommant  T  la  réTolution  sidérale  de  la  ten*e ,  nous  avons  trouvé  plus 
haut 

^ =20^a46; 

par  conséquent,  si  nous  en  tirons  la  valeur  du  fioieteur  constant  27  .  8'  i3", 
Pexpression  de  V  deviendra 

«'Tli-hc'co8(p'  — tr')} 
V''=  ao^aAe 5 1. 

On  peut  encore  la  simplifier  :  car,  d'après  la  troisième  loi  de  Répler,  on  a 

II  — fl 

ce  qui  donne 

a 

a'» 

T 

En  substituant  cette  valeur  de  ra;»  et  prenant  le  demi  grand  axe  a  de  Torbe 

terrestre  pour  unité  de  distance,  Fexpression  de  y  détient 

{i-+-ccos(v'  — tr')} 

V''=2o'',îi46i .  — -' 

Va'(i~6'«) 

T.  V.  ^5 


386  AST&OROMIE 

Nous  sommes  parvenus  h  cette  expression  en  supposant  relUpse  très -peu 
excentrique  ;  aussi  n'est-elle  qu^approchée.  Si  Ton  cherchait  la  valeur  rigou- 
reuse de  V  diaprés  les  formules  àa  mouYement  elliptique  données  dans  la 
pag.  446  du  IV®  volume,  on  trouverait 

j  I  -f-  ac*  cos  (i''  —  or')  -f-  c" }  î 
y  =  ao%  3^6 ' —       ■  ^ . 

Cette  expression  rentré  dans  la  précédente,  lorsqu^on  développe  le  nu- 
mérateur en  série  et  qi:(^on  se  borne  à  la  première  puissance  de  e'.  Mais  il 
est  nécessaire  de  lui  conserver  cette  généralité  pour  pouvoir  l'appliquer  aux 
ellipses  les  plus  excentriques,  et  même  aux  paraboles  que  les  comètes  dé- 
crivent. Dans  ce  cas  il  faut  considérer  que  la  quantité  a'  (i  —  e'*  )  est  h 
moitié  du  paramètre  de  Torbite.  Ainsi,  pour  appliquer  la  formule  à  une  co- 
mète,  il  faut  regarder  a'  (i  —  c'*)  comme  une  quantité  finie  égale  au  demi- 
parafliètre  de  la  parabole  décrite  par  la  comète,  et  supposer  ensuite  e-'  =  i, 
puisque  les  deux  axes  deviennent  infinis  quand  la  parabole  dégénère  en 
ellipse,  ce  qui  réduit  leur  rapport  à  l'unité.  (Voyez  Géom,  analjrt.,  pag.  i86.) 
Si  Ton  nomme  D' la  distance  périhélie  de  la  comète,  qui  est  égafe  au  quart 
du  paramètre,  on  aura 

a'(i— e'»)  =  aD'; 

en  substituant  cette  valeur,  et  faisant  ensuite  e'=  1,  Texpression  de  M" 
devient 

I  2  -H  2  COS  (y — or'  )  I  « 


V"=ao",a46 


V'aD' 


ou 


V  =  ao",  246 V — — -  ; 

c'est  l'expression  de  la  vitesse  pour  les  comètes. 

Avant  d'aller  plus  loin ,  faisons  ici  une  remarque  importante.  Lorsque 
nous  avons  cherché  la  direction  apparente  des  rayons  lumineux  dans  l'ar- 
ticle 162,  en  composant  la  vitesse  propre  delà  lumière  avec  les  vitesses  de  la 
terre  et  de  l'astre  que  l'on  observe ,  nous  avons  vu  qu'il  fallait  prendre  cette 
dernière  dans  sa  direction  naturelle,  et  celle  de  la  terre  dans  une  direction 
opposée.  En  conséquence,  comme  la  terre  et  les  planètes  tournent  autour 
du  soleil  dans  le  même  sens,  d'occident  en  orient,  il  faut,  puisque  la  vitesse 
de  la  terre  est  positive  dans  nos  formules ,  considérer  celle  des  planètes 
comme  négative;  ou,  si  l'on  veut  s'énoncer  d'une  manière  plus  générale,  il 
tant  que  nous  regardions  comme  négatifs  tous  lea  mouvements  propres  di- 
rccu,  et  comme  positifs  tous  les  mouvements  rétrogrades. 

Connaissant  ainsi  l'expression  de  la  vitesse  dans  chaque  point  de  l'orbite, 
calculons  maintenant  sa  direction ,  qui  coïncide  toujours  avec  la  tangente 
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delVirbâte.  Si  celle- oi  est  une  ellipse  peu  exeeniriqve,  comne  cela  k  lieu 
pour  les  planètes ,  Tangle  que  sa  tangente  forme  avec  une  ligne  fixe  menée 
dans  le  plan  de  Torbite,  peut  ôtre  développée  en  série,  comme  nous  Pavons 
fait  pour  la  terre,  pag.  878.  Par  exemple,  si  nous  nommons  c'  et  tr'  les  angles 
formés  par  le  rayon  vectear  bélioeentriqne  de  la  planète,  et  par  sa  distance 
périhélie  avec  la  ligne  des  norads  de  Torbite,  l'angle  forme  par  la  tangente 
de  Tellipte  avec  le  grand  axe  sera 

900-f-v'  —  tr'^éiin  (»»'—  ti'), 

en  supposant  toujours  que  Pon  se  borne  à  la  première  puissance  de  Pexcen- 
trieité.  Si  Pon  ajoute  à  ce  résultat  Pangle  a'  formé  par  la  distance  périhélie 
avec  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète ,  la  somme  que  nous  désignerons  par  N 
sera  Pangle  formé  par  la  direction  de  la  tangente  avec  cette  môme  ligne  des 
nœuds.  On  aura  ainsi 

N  =  90®-+-*^  — csîn(M'  —  or'). 

Il  faut  maintenant  déduire  de  ces  données  les  cosinus  des  angles  X",  Y",  Z" 
formés  par  la  tangente  avec  les.  trois  axes  des  coordonnées.  Or,  cela  est  très- 
facile.  En  effet >  Pangle  N  est  mesuré  sur  le  plan  de  Porbite.  Supposons  que 
ce  plan  fasse  avec  Pécliptique  un  angle  I.  Alors  on  pourra  regarder  N 
comme  lliypoténuse  d^un  triangle  spfaérique  rectangle,  dont  un  des  côtés, 
celui  qui  est  opposé  à  Pangle  I ,  sera  Pinclinaison  de  la  tftngente  sur  le  plan 
de  Pécliptique,  ou  go®  —  Z";  et  Pautre,  que  nous  nommerons  N',  sera  la 
projection  de  N  sur  le  même  plan.  Alors,  par  les  principes  de  la  trigono^ 
métrîe  sphériqne,  on  aura 

cosZ^s  sinNsinl,      tangN'  =  tangNcosI. 

Si  à  Pangle  N'  nous  ajoutons  la  longitude  héliocentrique  du  nœud  de 
Porbite,  représentée  par  n,  la  somme  N'  +  n  sera  Pangle  que  la  projec- 
tion de  la  vitesse  sur  Pécliptique  forme  avec  la  ligne  des  équinoxes,  et  Pon 
aur^ 


ou  bien 


.,^^ri»/  .  -x_  tangTN^-t-tangn 
^'"g^^-^^^^i-tanglS^tangi,^ 

/iKT#        X        tangJNcosÏH-tangn 

tang  (N'  -H  w)  =  — T^-  -.^  , 2_-. 

"^  '       i-^tan|^Fr  tangn  Gosi 


Or,  en  général ,  quand  la  projection'  d'une  ligne  droite  sur  le  plan  des  xy 
fait  un  angle  a  avec  Paxe  des  x,  on  a,  par  les  formules  de  la  Géométrie  ana- 
lytique, 

cos  Y" 

— rïT5  ==  tang  Bt. 

En  joignant  &  ces  résultats  Péquation  de  condition  qui  existe  toujours  entre 

25,  . 
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les  carrés  des  cosinus  des  trois  angles  X'',  Y",  Z",  on  aura  dans  .le  cas' actuel 

cos  Z"  =sinN  sînl, 

cos  î  "  =  cos  X"  tang  (  N  ' -*- n  ) , 

ces' X" -h  cos*  y  ^  cos*  Z"  t=  ï . 

Les  deux  dernières  donnent  dVbord 

cos»  X"  -¥■  cos»  X"  tang»  (  N'  H-  n )  =  sin*  Z% 
ou  bien 

cos*  X''  =  sin*  Z"  cos*  (  N'  -h  n)  ; 

d'où  l'on  tire  ' 

cosX"  =  sinZ"  cos  (N' H- n)v 
et  ensuite 

cosY"=:sinZ''sin(N'H-n). 

Or,  on  a  en  général 

co8(N'4-n)=: 


^H-lang*(N'-hii) 
•    /T».T/         X  tang(N'-4-n) 

Vi-htang*(N'-|-n) 

Substituant  pour  taDg(N'  +  n)  sa  valeur,  et  réduisant  le  dénominateur,  oa 
trouve 

,1^1.         N      cos  n  —  tauK  N  sin  n  cos  I 

C08(N'-|-n)=: "^  , 

y  I  -H  tang*  N  cos'  1 

.    ,_,,         .       slnn  —  tan  g  N  cos  R  cos  I 

sin(N'4-n)  = ^  — • 

^H- tang*Ncos*l 
Or 


i ^j^ 7=-      ^cos*N-f-sin*Ncos»I      \^i— sin*N  sin'I      ainZ' 

yn-iang'Ncos'l  =J! =.  i =r= =  — rr; 

'  ®  cosN  cosN  cosK 


par  conséquent 


,Jk^.        V       cos  N  cos  n  —  sinNsinncosI 

cos(N'-*-n)  = T-^^i » 

sinZ" 

cos  N  sin  R  H^  sin  N  cos  n  cos  I 


8În(N'-i-n)==: 


sinZ" 


Enfin  9  en  substituant  ces  valeurs  simplifiées  dans  les  expressions  de  cos  X' 
et  cosTÎ",  on  trouve 

cosX''=  cos  N  cos  R  —  sin  N  sin  r  cos  I , 
cos  ¥''  =  cos  N  sin  R  H- sin  N  cos  R  cos  I  y 
cos  Z"  =  sin  N  sin  I , 


VHTSIQUE.  389 

faleun  qai  salitfont,  en  effet,  à  la  condition  * 

cos*  X" -h  co»«  y  * -+- cos»  Z"  =  ï , 

comme  on  peut  s^en  assurer  facilement. 

14.  Rappelons- nouB  maintenant  que  les  expressions  générales  de  Taber- 
ration  en  longitude  et  en  latitude,  trouvées  dans  la  pag.  371 ,  étaient 

1  =  1'-+.  -^  (  cosr  cos Y"  —  sin /'  cosX"  i  : 

cos  i'  l  ) 

A  =  A'  — V''|8in;'cosrcosX''H-8inysinrco8y''— cosJl'cosZ"}, 

Je  n^en  rapporte  qu^un  seul  terme,  parce  que  tous  les  autres  sont  de 
même  f  3rme.  En  substituant  dans  ces  expressions  »  pour  cos  X'',  cos  T'', 
cosZ",  les  valeurs  que  nous  venons  d^obtenir,  elles  prennent  la  forme  sui- 
vante : 

V    f  > 

/=Z'H 77  {cosNsin(ii  — /')  -+-  sin N  cos I  cos  (n  — Z')  j, 

)=r-V''(sinVcosNeos(n-r)^8in;'sinNGOsl8in(fi  — 1')  — cosJl'sinNsinij. 

Il  est  facile  de  vérifier  ces  expressions;  car,  en  supposant  l'inclinaison  I 
nulle,  ainsi  que  X',  ce  qui  est  le  cas  d'une  planète  qui  parcourrait  le  plan  de 
Pécliptique,  on  doit  retomber  sur  les  résultats  que  nous  avons  trouvés  pour 
le  mouvement  apparent  du  soleil.  En  effet,  dans  ce  cas,  elles  se  réduisent  aux 
suivantes  : 

l^r-f-VsinCN-Hn-r), 

A  =  o; 

et  comme  alors  N+  n  est  l'angle  formé  par  le  rayon  vecteur  hélioeen trique 
de  la  planète  avec  la  ligne  des  équinoxes,  angle  que  nous  avons  désigné  pré- 
cédemment par  X"  dans  les  formules  (2)  de  la  pag.  3j5,  en  voit  qu'en  effet 
ces  expreseions  s'accordent  avec  celles  que  l'on  tirerait  des  équations  (s) 
pour  l'aberration  du  soleil. 

Relativement  aux  planètes,  l'inclinaison  1  n'est  pas  nulle;  mais  elle  est, 
en  général,  peu  eonstdérable.  U  y  aura  donc  de  l'avantage  à  se  rapprocher  dn 
cas  précédent,  et  l'on  y  parviendra  en  introduisant  i-^3  8in*|I  au  lieu  de 
cos  1  ;  ce  qui  réunira  tons  les  termes  indépendants  de  I  en  un  seul.  On  aura 
de  cette  manière  : 

Z  =  r-^J^|8in|N-t-n-r|^— asinHl8inNco8(n~/')|, 

=  Jl'-\''|sinA'cos(N-hii-r)-co8;'sinNsinI-hasinJl'8inNsin*>l8in(»i— Z')|. 
11  ne  reste  plus  maintenant  qu'à  substituer  pour  V  et  N  leurs  valeurs, 
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qui ,  OD  se  bornant  à  la  première  pniSBance  de  l'excentricité  >  sont 

N"  =  900-+-  p'  —  tf  8iD{p'—  u'). 

Je  donne  à  V"  le  aigne  négatif,  parce  que  le  mouyement  dea  planètes  est 
direct.  En  substituant  d^abord  ia  valeur  dé  Tangle  N  sous  les  signes  de  sinin 
et  de  cosinus,  nous  aurons 

sin  {N-+-11  -  /')  =  cos  («''-f-  n—  r  )  -4-  c'  sin(M'—  tj')  sîn  (^'-4-  n  -  /'), 
cos  ( N  -Ml  —  /')  :^-  sin  (t;'-hn  — i')  -+-  c'sin  (v'  —  tj')  cos  (v'-i-n  -  T), 

sin  K  ±=  cos  1^' -é- c' âin  (  1^  —  o*  )  sin  p', 

cos  N  =  ^  sin  1/'+ e' sin  (  p' —  tr' )  cos  (»'. 

Ensuite,  effectuant  la  multiplication  par  V^  il  Tiendra 

l=zV  —  2^L^^S  cos(f'-Mi  — r)  — asin'il  .  co8(ii  — /')cos/ 

cos  A'  yfâ'  I  H-  e'  cos  (  çy'  +  n  —  r  )  —  2 c'  sIn"  J I  cos  (  «  —  T  )  cos  o' 

iain  A'  sin  (  f  '  +  M  —  r  )  +  cos  Ji'  sin  1  cos  v' 
—  a  sin  jl'  sin»i I  gin  («  —  /' )  cosm' 
-+-  tf'  sin  A'  sin  (tj'-h  n  —  I'  )  -f-  e'  cos i'  sin  1  costr' 
—  2e'sinrsin*{!8in(ii^r)co8«ï' 

Telles  sont  les  valeurs  des  aberrations  que  le  mouvement  propre  des  pla- 
nètes produit  sur  leur  longitude  et  sur  leur  latitude  géocentriques  vraies, 
représentées  par  V  et  A'.  Dans  ces  formules,  v'  et  vs'  sont  les  angles  formés 
par  le  rayon  vecteur  héliocen trique,  et  la  distance  périhélie  de  la  planète, 
avec  la  ligne  des  nœuds  de  Porbite;  n  est  la  longitude  bel iocen trique  du 
nœud  ascendant.  Si  Ton  suppose  Tindinaison  I  égale  à  zéro,  ainsi  que  )') 
ce  qui  est  le  cas  d^una  planète  qui  se  mouvrait  dans  le  plan  de  récliptique, 
Taberration  en  latitude  devient  nulle,  comnjie  cela  doit  être;  Taberration  eo 
longitude  se  réduit  à  tes  deux  premiers  termes.  De  plus,  Torbite  coïncidiot 
avec  Pécliptique,  v'-^-n  devient  la  longitude  faéliocentrique  de  la  plaoètC) 
g' H- 9  es^  oolle  de  son  périhélie;  et  en£Ui,  en  supposant  a'=  1,  on  retroore 
les  résultats  que  nous  avons  obtenus  plus  haut  pour  Paberration  eo  longi- 
tude due  au  mouvement  apparent  du  soleil. 

lis.  Les  formules  générales  que  nous  venons  de  trouver,  pag.  389 ,  s^appli- 
queront  également  aux  comètes;  il  suffira  d''y  mettre  pour  V  et  N  les  valeurs 
qui  conviennent  à  la  parabole.  Noos  avons  déjà  formé  la  valeur  de  V  dans 
la  pag.  386;  qaaut  à  celle  de  N,  il  faut  se  rappeler  que  dans  la  pag.  377  nous 
avons  trouvé  Texpression  générale  de  Tangle  formé  par  la  tangente  de  Toi' 
lipse  avec  le  grand  axe.  Cet  angle,  qui  est  précisément  N  —  tr',  était  doDoé 

par  Féquation 

,.T         ,x           e-+-C08(f'— tjM 
tang  ( N  -  ct')  = r-7-7 7T-' 
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Dans  la  parabole  e  =  i ,  et  cette  équation  devient 

ung  (  N  —  tr'  )  — T  /  , rr^' 

"^  '  lin  (*»'—©') 

Si  Ton  y  met  pour  sin  (/—  ti'}  et  C08(i''—  o')  leurs  Taleiursen  fonction 
de  Tare  sous-double,  on  trouve 

tang(N-tj')=—  * 


ung  A  (v*- a')' 
par  coniéquent 

et  enfin 

Nrsgo  +  iK-o-). 
Ud  a  de  plus 

Substituant  ces  quantités  dans  nos  formules  générales  de  la  pag.  389^  et 
faisant  Y"  négatif  comme  pour  une  planète,  ce  qui  suppose  le  mouvement  di- 
rect, on  aura  pour  les  comètes  : 

,      ,,      îio'',a46.cosy(p'— w*)  r      {.,  ,        ,.  .,\ 

cosr\^  L      <*  '  ' 

—  a  sin*  A I  cos  ( Il  —  r )  cos|(p' -f- o')  I  » 

A  =  i' i— 2 —      "^ '  lsin;/siBU(»»'-Hw')-i-ii—  V\ 

-*-cosA'8inIco8j(p'-|-ti')— a8in;'sin»ilsîn(n  — r)cosi(»''-+-ar')j• 
Si  le  mouvement  béliocentrique  de  la  comète  était  rétrograde ,  il  faudrait 
changer  les  signes  des  termes  qui  expriment  les  aberrations,  cVst-à-dire  qnUl 
faudrait  mettre  H-ao'',346  au  lieu  de  --  'io''yilfi.  De  plus,  il  faut  se  rappeler 
que  v'  et  o'  expriment  les  angles  formés  dans  Torbite  par  le  rayon  vecteur 
et  par  Taxe  de  la  section  conique  avec  la  ligne  des  nœuds,  dont  n  est  la  lon- 
gitude béliocentrique. 

16.  Les  aberrations  partielles  que  nous  venons  de  calculer  sont  celles  qui 
résultent  du  mouvement  propre  de  la  planète  ou  de  la  comète.  Il  faut  toujours 
y  joindre  eelles  qui  sont  produites  par  le  mouvement  de  la  terre,  et  dont 
l'expression  générale  est 

a  =  r  —  20", 346  8În  ;'  { sin  (8  —  /')  4-  e  sin  (y  -  /')  j . 

V  et  y  sont,  comme  ci-dessus ,  les  longitudes  et  les  latitudes  géocentriques 
vraies  de  Tastre  à  Tlnstant  que  Ton  considère,  9?  est  la  longitude  du  périgée  de 
Porbe  solaire,  e  est  son  excentricité.  Cette  première  partie  de  Taberration 
est  commune  à  tous  les  astres. 

Toutes  les  formules  de  réduction  rassemblées  dans  cette  note  ont  été  éta- 
blies par  Delambre.  Le  mode  d^exposition  est  seul  différent.  Elles  Pavaient 
été  d^abord  moins  complètement  par  Clairaut. 
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CHAPITRE  IX. 

SUPPLÉMENT    AU   CHAPITRE    XV    DU    TOME    IV. 

Détails  additionnels  sur  la  constitution  physique  du 
soleil  y  et  sur  son  état  de  mous^ement  ou  de  repos. 

168,  Pendant  le  peu  d'années  qui  se  sont  écoulées  -depuis  la 
publication  du  chapitre  auquel  le  présent  supplément  se  rapporte, 
la  constitution  physique  du  soleil  a  été  Tobjet  de  beaucoup  d^é- 
tudes.  L'attention  des  astronomes  ayant  été  ramenée  sur  ce  sujet 
par  plusieurs  phénomènes  extrêmement  remarquables,  qui  s'étaieut 
manifestés  dans  Téclipse  totale  de  soleil  du  8  juillet  1842,  ils  se 
préparèrent  unanimement  à  observer,  avec  des  soins  scrupuleux, 
toutes  les  particularités  analogues  qui  pourraient  se  produire,  pen- 
dant Féclipse  également  totale  qui  devait  avoir  lieu  le  28  juil* 
let  i85i.  Pour  cela,  il  se  partagèrent  à  l'avance  les  principales 
stations  de  l'Europe  où  elle  serait  visible;  et,  aux  approches  de 
répoque  prévue,  ils  s'y  établirent  avec  tous  les  instruments  d'as- 
tronomie ainsi  que  de  physique  propres  à  en  constater  les  détails. 
Ce  concours  a  donné  lieu  de  recueillii;  beaucoup  de  faits  entière- 
ment  nouveaux ,  ou  imparfaitement  reconnus  jusqu'alors.  En  les 
réunissant  à  ceux  qui  étaient  antérieurement  établis,  Arago  a 
exposé  les  conséquences  générales  de  cet  ensemble,  avec  une 
grande  habileté  de  discussion ,  dans  une  Notice  annexée  à  V An- 
nuaire du  J$ureau  des  Longitudes  pour  l'année  i852.  Je  lui  em-^ 
prunterai  ce  résumé ,  auquel  je  joindrai  l'indication  des  princi- 
paux recueils  dans  lesquels  les  observations  originales  ont  été 
consignées,  ou  discutées  à  des  points  de  vue  divers. 

169.  Aux  apparences  générales  sur  lesquelles  W.  Herschel  avait 
fondé  l'hypothèse  relative  à  la  constitution  du  soleil ,  que  j'ai  rap- 
portée au  chapitre  XV  du  tomelY,  pag.  544>  Arago  ajoute  d'abord 
un  fait  important  qu'il  établit  sur  des  expériences  positives.  C'est 
que  la  lumière  qui  nous  vient  dû  soleil  ne  possède  pas  les  carac- 
tères physiques  qu'on  y  devrait  trouver  si  elle  émanait  d'une  rua- 
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(l'ère  iocaodescente  solide  ou  liquide  1  et  qu'elle  se  présente  comme 
provenaDt  d'une  substance  à  l'état  gazeux.  En  combinant  cette 
[laaveJle  donnée ,  avec  toutes  les  particularités  observées,  Arago 
irrive  à  conclure  :  que  le  soleil  se  compose  d'un  corps  obscur 
entrai,  entouré  d'une  atmosphère  nuageuse  capable  de  réfléchir 
1  lumière,  au-dessus  de  laquelle  s'étend  une  autre  atmosphère 
icandescente  ou  enflanunée,  désignée  par  le  nom  de  photosphère^ 
quelle  ne  se  termine  pas  brusquement ,  mais  est  surmontée  d'une 
luche  gazeuse  faiblement  réfléchissante.  Cette  dernière  ne  s'aper- 
it  pas.  habituellement,  étant  effacée  pour  nous  par  la  lumière 
us  vive  et  plus  abondante  que  l'atmosphère  terrestre  éclairée 
r  le  soleil  renvoie  par  réflexion  autour  du  disque  de  cet  astre , 
sque  nous  voulons  l'observer.  Mais  dans  certaines  éclipses,  où 
soleil  nous  est  totalement  caché  par  la  lune,  on  voit  quelquefois. 
lir,  autour  du  corps  noir  de  celle-ci,  des  protubérances  rouges 
formes  variées ,  que  l'on  peut  croire  être  des  nuages  apparte- 
t  à  l'atmosphère  gazeuse  extérieure,  que  la  photosphère  illn- 
le  et  nous'  rend  perceptibles  alors.  Arago  reproduit  donc  en 
l'hypothèse  de  W.  Herschel  complétée  par  les  documents  pos- 
mrement  recueillis.  Si  l'on  veut  connaître  les  inductions  ana- 
es  ou  différentes  que  l'on  a  tirées  de  ces  mêmes  données,  on 
rouvera  rassemblées  dans  l'ouvrage  de  sîr  John  Herschel ,  in- 
3  Outlines  of  Astronomy,  4^  édition,  iSSi,  §  386  et  suivants; 
ne  aussi  dans  celui  de  M.  R.  Grant ,  intitulé  History  of  phy- 
Astronomyy  1 852,  pag.  21 3  et  suivantes.  Mais  surtout  pour 
une  idée  précise  et  complète  des  particularités  observées 
l'éclipsé  totale  de  i852,  on  devra  consulter  l'exposition  dé- 
t  que  M.  Airy  en  a  donnée  dans  les  Mémoires  de  la  Société 
nomique  de  Londres,  tome  XXI,  partie P%  en  l'accompa- 
de  planches  gravées,  qui  reproduisent  toutes  les  apparences 
»métiales ,  constatées  par  les  divers  observateurs. 
I.  D'après  les  règles  de  la  Mécanique ,  lorsqu'un  corps  solide 
Ilicité  par  un  nombre  quelconque  de  forces  agissant  suivant 
irecdous  quelconques  et  appliquées  simultanément  à  ses 
points,  ces  forces,  composées  entre  elles^iproduisent-toujours 
ul  ta  t.  final  :  i^  une  force  unique  passant  par  le  centre  de 
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gravité  du  corps,  et  imprimant  à  tous  ses  points  un  monvetnent 
de  transport  commun  suivant  des  directions  parallèles;  2®  un 
couple  faisant  tourner  tous  ces  points  avec  une  vitesse  angulaire 
commune,  autour  d'un  axe  passant  par  ce  même  centre  de  gra- 
vité. Or  l'observation  vient  de  nous  apprendre  que  le  soleil,  con- 
sidéré comme  sphérique ,  tourne  ainsi  sur  lui-même ,  avec  uo 
mouvement  angulaire  permanent ,  imiforme ,  établi  autour  d*un 
axe  mathématique  passant  par  son  centre  et  fixe  dans  son  inté- 
rieur. Conséquemment,  si  cet  astre  n*a  pas  en  même  temps  un 
mouvement  de  translation  dans  l'espace ,  il  faut  que  toutes  les 
actions  physiques,  qui  ont  primitivement  déterminé  son  mouve- 
ment rotatoire ,  se  soient  accordées  pour  produire  une  résultante 
centrale  absolument  nulle;  résultat  qui,  supposant  la  réalisation 
d'uii  cas  unique,  parmi  l'infinité  des  possibles,  n'offre  qu'une 
infiniment  petite  probabilité  ! 

Il  est  donc  mécaniquement  présumable  que  le  soleil  a  un  mou- 
vement de  translation  dans  Pespace.  Si  ce  mouvement  existe ,  il 
faut  qu'il  soit  commun  à  tous  les  corps  planétaires  qui  circulent 
autour  de  cet  astre.  Car  dans  l'étude ,  si  longtemps  suivie,  des  ré* 
volutions  qu'ils  exécutent  dans  les  orbites  dont  il  est  un  foyer,  on 
ne  découvre  aucun  indice  d'un  déplacement  absolu  qui  lui  serait 
propre ,  et  qu'ils  ne  partageraient  pas.  C'est  donc  hors  de  notre 
système  planétaire  qu'il  faut  chercher  des  signaux  qui  puissent 
nous  faire  connaître  si  ce  déplacement  commun  est  réel,  et  dans 
quelle  direction  il  a  lietl-.  Or  W.  Herschel  a  signalé  un  phénomène 
optique ,  par  lequel  ces  deux  questions  pourront  être  tôt  ou  tard 
résolues. 

Nous  aurons  plus  loin  l'occasion  d'établir  que  les  dimensions 
de  notre  système  planétaire  sont  d'une  petitesse  insensible  compa* 
rativement  à  la  distance  où  les  étoiles  sont  de  nous*  Quoiqu'on 
leur  donne  vulgairement  la  dénomination  àe  fixes,  elles  ne  le  sont 
pas  en  réalité.  Car  lorscju'on  a  dépouillé  leurs  positions  obser- 
vées, des  modifications  apparentes  qu'y  produisent,  avec  le 
temps,  la  précession  et  la  nutation,  dues  aux  mouvenients de 
notre  propre  terre  autour  de  son  centre  de  gravité ,  on  reconnaît 
que  presque  toutes,  on  pourrait  dire  toutes,  éprouvent  de  très- 
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petits  (léplaoemeiils  absolus^  suivant  des  sens  divers ,  que  l'on 
appelle  leurs  moupements  propres;  ce  qui  se  voit  encore  pacœ  que 
leurs  distanoes  angulaires  mutuelles,  mesurées  optiquement  à  des 
ipoques  diverses  I  ne  sont  pas  rigoureusement  constantes.  Ced 
éservé ,  considérons  spécnlativement  ces  astres  comme  absolu- 
lent fixes;  puis  supposons  que  notre  soleil ,  avec  son  cortège  de 
ianètes ,  ait  un  mouvement  de  translation  qui  le  porte  vers  telle 
11  telle  plage  de  la  voûte  stellaire.  Les  étoiles  dcmt  il  se  rapproche 
ivront  paraître  s'écarter  optiquement  les  unes  des  autres,  comme 
elles  divergeaient  à  partir  de  l'axe  de  translation  ;  et  dans  la 
ige  opposée  dont  nous  nous  éloignons,  elles  devront  paraître 
resserrer  entre  elles  comme  si  elles  convergeaient  vers  cet  axe. 
général ,  toutes  éprouveront  autour  de  lui  des  changements 
ligues,  dirigés  dans  les  plans  menés  par  l'axe  de  translation,  et 
it  les  amplitudes  diverses  pourront  être  calculées,  par  des  for- 
tes de  perspective  que  je  donnerai  plus  loin.  Reste  à  voir  si 
peut  assigner  dans  le  ciel  une  direction  vers  laquelle  tous  ces 
lacements  optiques  concourent  comme  le  calcul  l'exige  ;  c'est 
"euve  que  W.  Herschel  a  tentée,  et  il  est  arrivé  à  conclure  que 
sterne  solaire  a  un  mouvement  de  translation  qui  le  porte  vers 
ile  >  de  la  constellation  d'Hercule.  Mais  ce  mode  de  solution, 
que  très- ingénieux ,  et  parfaitement  rigoureux  en  théorie, 
dans  l'application  deux  difficultés  considérables.  La  pre- 
?,  c'est  que ,  pour  qu'il  donne  des  résultats  sur  lesquels  on 
e  compter,,  il  faut  que  depuis  le  peu  de  temps  que  les  obser- 
QS  astronomiques  sont  devenues  assez  précises  pour  être  em- 
es  à  ce  problème,  c'est-à-dire,  depuis  1760  jusqu'à  nos 
,  le  déplacement  absolu  du  système  solaire  ait  été  assez  grand 
irativement  à  l'éloignement  des  étoiles  pour  qu'il  puisse  en 
E;r  des  différences  optiques,  qui  ne  soient  pas  de  l'ordre  des 
s  dont  les  observations  sont  affectées;  la  seconde  difficulté, 
jue  les  étoiles  n'étant  pas  absolument  fixes,  leurs  mouve- 
propres ,  encore  mal  connus ,  se  mêlent  aux  variations  op- 
t  et  les  dénaturent.  De  sorte  qu'il  faudrait  une  discussion 
Jicate  pour  démêler  avec  certitude  le  fait  général  parmi  tous 
Tients  étrangers.  A  cela  il  faut  ajouter  que  les  petits  dcpla- 
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céments  apparepts  sur  lesquels  on  s'appuie  sont  eux-mêmes  affec- 
tés d'erreurs  d'observation,,  qui  sont  du  même  ordre  de  grandeur, 
si  ce  n'est  plus  grandes,  que  les  inconnues  que  l'on  veut  en  déga- 
ger. De  là  il  résulte  que  le  temps  n'est  pas  encore  venu  de  pou- 
voir décider  la  question ,  quoiqu'il  soit  louable  de  s'y  efforcer. 
Au  reste ,  on  aura  une  idée  très-complète  des  travaux  dont  elle  a 
été  l'objet,  en  consultant  un  Mémoire  de  M.  Thomas  Gallowai, 
inséré  aux  Transactions  philosophiques  àe  i847t  pag.  79. 
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CHAPITRE  X. 

Du  mouvement  rotatoire  des  planètes;  et  de  quelques 
particularités  relatifs  à  leur  constitution  physique. 

171.  Lorsqu'un  corps  solide  libre  a  un  mouvement  de  transla- 
tion dans  l'espace,  pour  qu'il  n'ait  pas,  en  même  temps,  un  mou* 
vement  de  rotation  sur  .lui*méme,  il  .£Biut  que  toutes  les  forces 
externes,  qui  l'ont  mis  et  qui  le  maintiennent  en  mouvement,  se 
composent  et  se  réunissent  en  une  résultante  unique ,  passant  par 
son  centre  de  gravité.  Les  planètes  qui  circulent  autour  du  soleil, 
ne  pourraient  donc  être  exemptes  de  mouvement  rotatoire  que  si 
les  actions  physiques,  d'où  provient  leur  vitesse  tangenlielle ,.  s'é- 
taient trouvées  naturellement  assujetties  à  ce  mode  de  concours 
exceptionnel,  ce  qui  n'offre  aucune  prohabilité.  Aussi,  tous  ceux  de 
ces  corps,  sur  lesquels  on  a  pu  apercevoir  des  indices  fixes ,  ont- 
ils  offert  des  preuves  indubitables  d'une  rotation  permanente,  dont 
une  particularité  remarquable  est  d'être  dirigée  dans  le  même  sens 
que  le  mouvement  de  circulation,  comme  nous  avons  déjà  reconnu 
que  cela  a  lieu  pour  le  soleil. 

£72.  Quand  on  a  reconnu  sur  le  disque  d'une  planète  une  tache 
persbtante,  qui  paraît  changer  progressivement  de  position  rela- 
tivement à  ses  bords  ;  et  que ,  après  avoir  atteint  le  bord  vers  le- 
quel elle  marche,  elle  disparut  pendant  un  certain  temps,  puis 
se  montre  de  nouveau  avec  la  même  forme  sur  le  bord  opposé, 
pour  parcourir  une  seconde  fois  le  disque  comme  elle  avait  fait 
d'abord ,  on  doit  juger  qu'elle  est  adhérente  au  corps  de  la  pla- 
nète ,  et  que  son  déplacement  optique  est  l'effet  d'un  mouvement 
de  rotation.  Alors,  en  déterminant,  par  observation,  les  positions 
successives  qu'elle  prend  sur  la  surface  du  disque,  ou  peut,  comme 
nous  l'avons  fait  pour  le  soleil,  tome  IV,  chap.  XY,  en  conclure 
toutes  les  particularités  du  mouvement  rotatoire  du  corps  solide 
auquel  elle  adhère.  Les  formules  qui  résolvent  ce  problème  sont 
pareilles  à  celles  que  j'ai .  appliquées  aux  taches  du  soleil  dans  la 
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note  annexée  au  chapitre  cité.  Il  ne  faut  qu'y  remplacer  les  deui. 
coordonnées  géocentriques  du  centre  du  soleil  par  les  trois  coor- 
données également  géocentriques  du  centre  de  la  planète,  lesquelles 
sont  données  par  les  Tables  de  son  mouvement,  et  de  celui  de  la 
terre ,  autour  du  soleil ,  pour  chaque  instant  que  Ton  vent  assi- 
gner. C'est  ainsi ,  ou  par  des  procédés  équivalents,  qu'on  a  obtenu 
les  résultats  que  je  vais  rapporter. 

175.  MEftCD&B.  —  La  petitesse  de  son  diamètre  apparent,  et  la 
vivacité  de  son  éclat  résultant  de  sa  proximité  du  soleil ,  rendent 
très^difBcile  de  distinguer  sur  son  disque  des  particularités  bien 
distinctes.  Toutefois ,  en  l'observant  au  télescope  quand  il  s'écarte 
du  soleil  ou  qu'il  s'en  rapproche,  on  y  reconnaît  des  phases  pro- 
gressives, analogues  à  celles  de  la  lune  et  de  Vénus,  ce  qui  atteste 
que  cette  planète  a  comme  les  autres  une  forme  arrondie,  droon- 
stance  qui  se  confirme  dans  ses  passages  sur  le  disque  du  soleil,  où 
on  la  voit  se  projeter  comme  un  petit  cercle  noir.  Si  sa  surface  était 
parfaitement  lisse,  ou  sans  aspérités  sensibles,  lorsque  son  disque, 
partiellement  éclairé,  nous  présente  l'aspect  d'un  croissant  lumi- 
neux dont  la  convexité  est  toujours  tournée  du  côté  où  se  trouve 
le  soleil,  l'intérieur  de  ce  croissant,  qui  sépare  pour  nous  l'hémi  - 
sphère  éclairé  de  la  planète  de  l'hémisphère,  non  éclairé,  serait 
limité  par  une  courbe  continue ,  et  \ei  cornes  du  croissant  se  ter- 
mineraient en  pointes  vives.  Or  Schroeter  a  constaté  qu'à  un 
certain  degré  d'amplitude  des  phases  la  corne  méridionale  est  ter- 
minée par  une  troncature ,  qu'il  a  jugé  devoir  être  une  montagne, 
par  laquelle  la  lumière  solairei  est  localement  interceptée  ;  et  la 
périodicité  du  retour  de  cette  apparence  lui  a  fait  conclure  que 
Mercure  tourne  d'occidait  en  orient  sur  lui-même  en  24^  5*"  3o*, 
autour  d'un  axe  qui  forme  un  grand  angle  avec  le  plan  de  rédip- 
tique.  Le  progrès  des  phases  lui  a  paru  indiquer  aussi  l'existence 
d'une  atmosphère  assea  dense  pour  nous  cacher  le  noya.tt  de  la 
plaJMte;  ce  qui  se  confirme  par  l'existence  de  bandes  transver- 
sales, que  lui  et  Harding  ont  observées  sur  le  disque,  comme  on 
en  voit  sur  le  disque  de  Jupiter  qui  sont  di^[M)âées  parallèlement  à 
l'équaleur  de  cette  planète.  Appliquant  par  analogie  une  direc- 
tion pareiUe  aux  bandes  de  Mercure,  ils  en  ont  inféré  que  son 
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ne  de  rotation  forme  avec  le  plan  de  Técliptique  un  angle  de 
70  degrés. 
Lorsque  Mercure  s'interpose  entre  la  terre  et  le  soleil,  on  le 
voit  se  projeter  sur  le  disque  de  cet  astre  comme  une  petite  tache 
Doire  et  ronde.  Toutefois^  dans  le  passage  qui  eut  lieu  en  1848;  un 
habile  astronome  anglais  M.  Daws ,  ayant  mesuré  les  dimensions 
optiques  de  cette  tache ,  en  différents  sens,  par  plusieurs  procédés 
Dicrométriques  d'une  grande  précision,  la  trouva  sensiblement 
raie,  et  relativement  aplatie  à  ses  pôles  de  rotation.  Le  diamètre 
ai  passe  par  ces  pôles  étant  SgS,  le  diamètre  équatorial  était  928. 
ssimilons  cette  forme  ovale  à  nne  ellipse,  ce  qui  doit  être  au 
oios  très-approché.  £n  transportant  ici  le  même  mode  d'énoncé 
le  nous  avons  appliqué  au  sphéroïde  terrestre ,  tome  III , 
g.  i83,  note;  si  Ton  nomme  a  6  le  premier  de  ces  diamètres,  le 
»nd  2a:  l'aplatissement  1',  tel  que  Laplace  et  les  autres  géo- 

tres  le  définissent  et  qu'ils  expriment  par  — 7 — ?  sera  pour 

rcure  ~~-,  ou  yy»  tandis  que  pour  la  terre,  les  valeurs 
(H  et  b  y  conclues  de  la  mesure  des  degrés  terrestres ,  et 
sont  consignées  au  tome  III,  pag.  221,  donnent  ce  même 
trsseçaent  c'  =  -jY~Y^,'  valeur  entre  11  et  12  fois  moindre, 
poserai  plus  loin  les  indications  que  .cette  grande  dispropor- 
d'aplatissement  peut  fournir  sur  la  constitution  physique  de 
rure.  Mais  je  dois  faire  dès  à  présent  remarquer  que  la  peti- 
du  diamètre  apparent  de  cette  planète  jette  beaucoup  d'in- 
ude  sur  les  mesures  de  ses  dimensions  en  différents  sens, 
es  deux  nombres  cités  ne  représentent  en  réalité  que  8'',  96 
.28,  dont  la  différence  o'^,  33  est  à  peine  appréciable  par  les 
ments  les  plus  délicats.  De  sorte  que  s'ils  suffisent  à  prouver 
enc^e  de  l'aplatissement,  sa  quantité  pourrait  être  encore 
outeuse.  Toutefois  on  verra  que  le  fait  seul  de  cette  exis-r 
3st  très-important  à  signaler. 

:,  VÉNUS.  —  Le  grand  éckt  de  cette  planète ,  et  les  parti- 
es excessivement  variables  que  son  disque  nous  présente, 
idu  sa  rotation  très- difficile  à  constater.  On  y  aperçoit  occa- 
lement  des  apparences  de  taches,  relativement  plus  obscures 
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que  le  reste.  Mais  leurs  contours  se  montrent  indécis  et  chan^ 
géants»  ce  qui  semblerait  indiquer  l'existence  d^une  atmosphère  où 
elles  se  forment  comme  des  nuages  (*).  Dominique  Cassini,  qui 
remarqua  le  premier- ces  taches,  en  1666,  les  trouva  d'abord  trop 
changeantes  pour  offrir  des  indices  certains  d'un  mouvement  ro- 
tatoire;  mais  enfin  il  en  découvrit  une  mieux  terminée ,  qui  se 
distinguait  comme  étant  relativement  plus  lumineuse  que  les  par- 
ties, environnantes.  L'ayant  suivie  avec  persévérance ,  il  lui  trouva 
un  mode  de  déplacement  qui  Tembarrassa  d'abord ,  palrce  que 
d'un  jour  à  l'autre,  elle  paraissait  avoir  marché  tantôt  du  sud  au 
nord,  tantôt  du  nord  au  sud.  Mais  sa  sagacité  lui  fit  bientôt  re- 
connaître que  ces  alternatives  de  direction  pouvaient  n'être  pas 
réelles,  et  qu'elles  pouvaient  provenir  de  ce  que  la  rotation  étant 
fort  rapide,  les  positions  qu'il  avait  comparées  au  lieu  d'être  con- 
sécutives, appartenaient  à  des  révolutions  différentes  plus  on 
moins  complètes.  Il  conclut  de  là,  comme  vraisemblable,  que  la 
durée  réelle  d'une  seule  révolution  était  d'environ  24  heures ,  et 
qu'elle  s'opère  d'occident  en  orient ,  comme  îe  mouvement  de  cir- 
culation. Ce  résultat,  qu'il  annonça  avec  une  extrême  réserve,  fut 
cinquante  ans  plus  tard  contesté  par.  Bianchini,  astronome  romain 
qui,  par  des  observations  faites  sur  la  même  tache  lumineuse, 
supposa  que  la  durée  de  la  rotation  était  de  23  jours.  Mais  Jac- 
ques Cassini,  le  fils  de  Dominique,  prouva  que  les  observations 
de  son  père  et  celles  de  Bianchini  étaient  également  représentées 
par  une  rotation  opérée  en  23*^  20"*,  ce  que  ce  dernier  avait  mé- 
connu pour  ne  les  avoir  pas  suivies  sans  interruption.  L'évalua- 
tion de  Jacques  Cassini  a  été  confirmée  par  Schroeter  et  parles 
astronomes  postérieurs.  Schroeter  fait  la  rotation  de  23^  21™; 
différence  dont  on  peut  difficilement  répondre.  Suivant  lui ,  elle 
s'opère  autour  d'un  axe  qui  forme ,  avçc  le  plan  de  l'édiptique,  un 
angle  de  75  degrés. 

Le  trop  grand  éclat  de  Vénus  s'oppose  à  ce  que  l'on  puisse  me 


{*)  Les  détails  qui  suivent  sont  rapportés  in  extenso,  par  Jacques  Cassini, 
dans  son  ouvrage  intitulé  :  Éléhients  d'Astronomie,  în-4®;  Paris,  i']io; 
pa0.  5ii. 
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surer  les  dimeosians  de  son  disque  en  différents  sens ,  avec  assez 
d'exactitude  pour  constater  si  elle  est ,  ou  n'est  pas  aplatie  à  ses 
!)ôJes  de  rotation.  Cette  alternative  ne  pourrait  être  décidée  que 
)ar  des  mesures  micromélriques  prises  pendant  ses  passages  sur 
?  disque  du  soleil.  Mais  cela  n'a  pas  encore  été  fait. 
175.  Mais.  — ^  On,  observe  sur  le  disque  de  cette  planète  des 
ic/ies  bien  définies  et  perinanenteSy  d'après  lesquelles  Dominique 
assioi,  en  1666,  reconnut  qu'elle  tourne  sur  elle-même^  d'occident 
i  orient;  dans  un  intervalle  de  temps  qu^l  évalua  à  24**  4^™* 
VBerschel  a  trouvé  depuis  24^  ^9"^  ^^*  »  ^^*  ^^^  ^^  Madler 
'.^  37*"  23*.  La  différence  entre  ces  résultats  a  peu  d*impor- 
ice.  L*axe  de  rotation  forme  avec  le  plan  de  l'écliptique,  un 
jle  de  28**  42'  selon  W.  Herschel ,  et  de  3o**  18'  selon  les  der- 
Ts  observateurs.  D*après  Arago,  cité  par  Laplaee,  le  diamètre 
!aire  étant  représenté  par  le  nombre  189  9  le  diamètre  équa- 
ial  l'est  par  ig4>  ce  qui  donne  pour  Taplatissement  777;-/  va- 
r  environ  huit  fois  plus  forte  qu'on  ne  l'obtient  pour  la  terre 
la  niesnre  des  degrés. 

Dominique  Cassini ,  et  ses  successeurs  immédiats ,  avaient  re-- 
que,  près  des  pôles  de  rotation  de  Mars,  des  taches  lumineuses 
ne  conservaient  pas  constamment  le  même  éclat ,  ni  la  même 
deor  {*).  W.  Herschel  reconnut  que  celles  de  ces  tâches  qui 
urent  chaque  pôle,  s'atténuent  et  s'évanouissent  quand  ce 
se  présente  directement  aux  rayons  solaires  ;  puis,  qu'elles 
Lssenc  et  s'accroissent  quand  il  se  dérobe  à  l'influence  directe 
is  rayons*  De  là  Herschel  conclut,  avec  une  grande  vraisera- 
;e,  que  ces  taches  variables  sont  des  ceintures  de  neige  ou  de 
»  qui  86  déposent  autour  de  chaque  pôle  pendant  son  hiver  et 
ident  pendant  son  été.  Ces  apparences  indiqueraient  donc 
lars  est  entouré  d'une  atmosphère  vaporeuse,  qui  a,  comme 
re,  ses  vicissitudes  météréologiques ,  produites  par  les  alter- 
is  des  saisons. 

rs  se  distingue  des  autres  planètes  par  une  teinte  rouge,  qui 
de  tout  temps ,  remarquée.  les  Grecs  lui  avaient  donné  par 

ACQUEs  Cassini,  Éléments  d'Astronomie ,  pag.  467. 
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cette  raison  Tépilhète  de  Trupostç,  couleur  de  feu.  Bien  plus  an- 
ciennement ,  les  Égyptiens  des  temps  Pharaoniques  le  désignaient 
sur  leurs  monuments  par  la  dénomination  de  Horus  le  rouge , 
Qorus  étant  une  des  divinités  principales ,  à  laquelle  ils  avaient 
consacré  les  trois  planètes  supérieures  qu'ils  distinguaient  par  des 
caractères  accessoires,  comme  je  le  dirai  dans  un  moment.  Les 
Grecs  ont  imité^cet  usage  en  l'adaptant  à  leur  mythologie.  Mars, 
comme  les  autres  planètes ,  ne  brillant  pas  d^une  lumière  propre , 
et  ne  faisant  que  réfléchir  vers  nous  celle  qu'il  reçoit  du  soleil,  les 
géologues  modernes  pensent  qu'il  pourrait  bien  être  principale-^ 
ment  formé  de  matière  solide  identique  ou  analogue  à  noixe  grès 
rouge,. à* où,  proviendrait  sa  coloration.  ^, 

176.  Jupiter.  —  Le  disque  de  cette  planète  observé  avec  de 
forts  télescopes,  présente  l'apparence  générale  d^un  cercle,  légè- 
rement déprimé  du  sud  au  nord  (/).  On  y  remarque  plusieurs 
bandes  obscures,  sensiblement  parallèles  entre  elles ,  qui  le  tra- 
versent à  peu  près  dans  la  direction  de  l'écliptique,  perpendicu- 
lairement à  son  plus  petit  diamètre.  Ces  bandes,  vues  d'abprd 
par  Galilée ,  ont  été  soigneusement  étudiées  par  Dominique  Cas- 
sini  et  ses  successeurs.  Leurs  bords  ne  sont  pas  tranchés ,  mais 
indécis  ;  leurs  configurations  et  leur  nombre  même  sont  variables. 
Quelquefois  on  en  a  vu  jusqu'à  huit;  dans  d'autres  temps  une 
seule.  On  en  distingue  pour  l'ordinaire  trois,  dont  une,  plus  large 
que  les  autres  et  que  Ton  a  toujours  aperçue,  est  située  dans  la 
partie  boréale  du  disque  tout  proche  du  centre.  Je  présente  ici, 
dans  la  ^g,  38,  Taspect  général  de  ce  disque  tel  qu'il  a  été  ob- 
servé le  23  septembre  i832  par  sir  John  Herschel ,  auquel  j'em- 
prunte le  dessin  qu'il  en  a  donné  dans  ses  Outlines  of  Astro- 
nomy. 


('^)  Cette  particularité  est  déjà  mentionnée  par  Jacques  Cassini ,  dans  ses 
Éléments  d'Astronomie ,  pag.  402,  comme  se  manifestant  au  simple  aspeei 
de  la  planète  indépendamment  de  toute  mensuration.  11  rapporte  dans  ce 
même  ouvrage  une  multitude  de  détails  constatés  par  son  père,  sur  la  con; 
formation  et  la  variabilité  des  bandes  obscures  qui  traversent  le  disque ,  et 
que  ce  grand  astronome  avait  étudiées  aussi  soigneusement  qu'on  Va  fait 
après  lui.  , 
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La  mutabilité  des  bandes  obscures  occupa  beaucoup  Dominique 
Cassini.  Enfin,  dans  I*année  i665,  il  découvrit,  sur  la  partie  sep- 
ienlrioûak  de  la  bande  située  la  plus  au  sud,  une  tache,  que  son 
déplacement  progressif  sur  le  disque  de  l'orient  vers  Tocddent , 
iâ  dispantion  ultérieure,  et  la  périodicité  de  ses  retours,  lui  firent 
uger  être  adhérente  au  corps  de  la  planète ,  et  attester  son  niou- 
ement  rotatoire.  Après  avoir  offert  ces  apparences  régulières 
endant  deax  années,  elle  cessa  de  paraître;  mais,  au  commence- 
leot  de  1672,  on  la  revit  de  nouveau  avec  la  même  forme  et 
ms  la  même  situation  relativement  au  centre  de  Jupiter.  Par  les 
)$ervatioDS  de  cette  tache  suivies  pendant  huit  années ,  Cassini 
nclut  que  la  planète  tourne  d'occident  en  orient  sur  elle-même 
g^SS'^SS' j>.  Par  des  observations  faites  en  i835  sur  une  tache, 
uée  dans  la  même  bande  que  celle  de  Cassini,  mais  qui  peut  ne  lui 
3ir  pas  été  identique,  M.  Airy  a  trouvé  g**  53"  21%  3.  La  difTé- 
ice  sensible  de  ces  résultats  peut  provenir  d*une  cause  que  nous 
iquerons  toutà  Theure.  L'axe  de  rotation  est  presque  perpendi- 
lire  à  Téclip tique  et  à  la  direction  générale  des  bandes  obscures, 
forme  ovoïde  de  Jupiter,  très-sensiblement  aplati  à  ses  pôles 
'otation,  a  justement  attiré  l'attention  des  astronomes ,  et  les 
lires  les  plus  précises  qu'ils  ont  prises  de  -ses  diamètres  ex- 
les  sont  rapportées  dans  le  tableau  suivant,  où  je  les  consi- 

comme  appartenant  à  une  ellipse. 
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D.  Cassu»  en  169 1,  cité  par  Newton,  3^  édition  des 
Principes  y  pag.  416. • 

PovNn,  cité  par  Newton  ,  ihid.  Observations  faites 
avec  un  télescope  ayant  ia3  pieds  anglais  de  lon- 
gueur focale,  muni  d^un  excellent  micromètre.. . 

Arago,  eité  par  Laplace,  Système  du  Monde,  édition 
de  i856,  pag.  42 

W.  Staovi,  Memoirs  efihc  AstronomicalSoeieiy  ofLon- 
don ,  tome  III ,  pag.  3oi 
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J'ai  mentionné  ces  divers  résultats ,  parce  quMls  serviront  plus 
loin  d'éléments,  pour  une  comparaison  théorique  fort  impor- 
tante. 

Dominique  Cassini ,  et  les  astronomes  de  son  école  ,  firent  un 
grand  nombre  d^observations  très-curieuses  sur  l'excessive  muta- 
bilité des  bandes  obscures  de  Jupiter.  Ils  en  virent  plusieurs  fois 
de  nouvelles  se  former  sous  leurs  yeux;  et,  en  une  ou  deux 
heures,  s^étendre  sur  toute  la  largeur  du  disque;  d'antres  n'ap- 
paraître que  par  portions  discontinues;  d'autres,  plus  rares ^  se 
former  dans  des  directions  sensiblement  obliques  aux  autres;  par 
exemple,  une  qui  passait  par  le  centre  du  disque,  et  déclinait  beau- 
coup au  sud.  Il  leur  parut  que  les  taches  ne  se  montraient  jamais 
plus  distinctes  et  plus  nombreuses  qu'aux  époques  où  Jupiter,  se 
trouvant  proche  de  son  périhélie,  était  plus  vivement  impressionné 
par  la  chaleur  solaire.  Enfin  ils  se  crurent  assurés  que  les  taches 
voisines  de  Téquateur  de  la  planète  avaient  un  mouvement  de  rota- 
tion sensiblement  plus  rapide  que  celles  qui  se  voient  près  des 
pôles.  Ils  attribuèrent  ces  apparences  à  des  mers  qui  tour  à  tour 
envahissaient  ou  abandonnaient  des  continents,  dont  les  pics  les 
plus  élevés  surgissaient  comme  des  taches  distinctes.  Les  astro- 
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nomes  modernes  y  voient  plutôt  une  atmosphère  sujette  à  de 
grandes  convulsions  'météorologiques ,  dont  les  bandes  transver- 
sales sont  formées  par  de  grands  courants  équatoriaux  analogues 
à  nos  vents  alizés.  Les  taches  fixes  seraient  des  sommets  de  mon- 
tagnes que  l'on  apercevrait  à  travers  des  portions  de  cette  atmo- 
sphère,  qui,  accidentellement,  s'entr'ouvriraient  ou  deviendraient 
moins  opaques.  Toutefois  s'il  était  indubitablement  constaté  que 
les  taches  situées  dans  le  voisinage  de  l'équateur,  ont  un  mouve- 
ment de  rotation  sensiblement  plus  rapide  que  les  taches  moins 
distantes  des  pôles,  on  en  pourrait  inférer,  avec  vraisemblance,  que 
la  superficie  de  la  planète  serait  encore  dans  un  état  de  fluidité 
pâteuse,  qui  n^aurait  pas  permis  à  toutes  ses  parties,  de  se  com- 
muniquer, par  leurs  frictions  mutuelles,  un  mouvement  angulaire 
exactement  commun.  Ce  sont  là  de  grandes  questions  de  physique 
céleste  qui  restent  à  étudier. 

Dans  les  monuments  Pharaoniques,  la  planète  que  nous  appe- 
lons Jupiter  est  désignée  comme  la  première  des  cinq  ;  et ,  entre 
les  trois  supérieures  qui  sont  des  personnifications  de  la  grande 
divinité  Horus,  elle  est  distinguée  par  l'appellation  de  Horus  le 
chef  du  ciel.  Ne  serait-ce  pas  en  imitation  de  cet  usage  égyptien 
que  les  Grecs  lui  ont  donné  le  nom  de  Jupiter,  le  plus  grand  de 
leurs  dieux,  et  le  chef  de  tous  les  autres? 

177,  Satcene.  —  Cette  planète  offre  une  particularité  dont  oi\ 
n*a  pas  d'autre  exemple.  Dans  certains  temps,  on  ne  lui  voit  qu'un 
simple  disque  arrondi.  Mais,  avant  et  après  ces  époques,  il  semble 
s'y  adjoindre  des  appendices  latéraux  disposés  suivant  une  direc- 
tion sensiblement  oblique  à  Técliptique.  Galilée,  en  1610,  remar- 
qua et  annonça,  le  premier,  ces  singulières  appa^rences.  dont  ni 
lui,  ni  les  astronomes  du  même  temps  ne  purent  deviner  la  cause. 
Mais,  en  lôSg,  Huyghens  la  découvrit,  et  la  fit  connaître  dans  un 
ouvrage  spécial  intitulé  Systema  satumium.  Il  prouva  que  toutes 
ces  apparences  variables  étaiei\t  produites  par  un  anneau  circu- 
laire plat,  opaque,  coipplétement  détaché  du  globe  de  Saturne, 
qu'il  entoure  concentriquement  suivant  une  direction  fixe.  Cet 
anneau  étant  vu  de  la  terre  sous  différents  angles,  dans  les  posi- 
tions diverses  où  elle  se  transporte  sur  son  orbite  propre ,  doit  se 
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projeter  en  perspective  sur  le  fond  du  ciel ,  dans  la  forme  d'el- 
lipses ,  dont  l'ouverture  varie  avec  la  position  de  l'œil  des  deux 
côtés  de  son  plan  prolongé.  L'explication  deHuyghens  a  été  plei- 
nenàent  confirmée  par  les  observations  postérieures.  Mais  les  par- 
ticularités, relatives  à  ce  corps  annulaire,  demandent  une  étude 
spéciale  (]ue  je  remets  au  chapitre  suivant,  et  je  vais  seulement 
m'occuper  ici  du  globe  de  Saturne. 

Jacques  Cassini  et  les  astronomes  du  même  temps  ne  décou- 
vrirent sur  le  disque  de  cette  planète  aucune  tache  fixe  ;  seule- 
ment quelques  bandes  obscures ,  analogues  à  celles  de  Jupiter, 
mais  plus  faibles,  et  pareillement  variables,  qu'ils  jugèrent  être 
en  général  parallèles  au  plan  de  l'anneau ,  et  ne  pas  adhérer  au 
corps  de  la  planète ,  mais  être  suspendues  dans  une  atmosphère 
environnante,  opinion  à  laquelle  "W.  Herschel  fut  également  con- 
duit. Du  reste ,  malgré  la  grande  puissance  des  instruments  qu'il 
employait,  ce  dernier  ne  fut  pas  plus  heureux  que  ses  devanciers 
à  découvrir,  sur  le  corps  de  la  planète,  quelque  tache  fixe  qui  pût 
lui  sei'vir  comme  indice  de  mouvement  rota toire.  M.  Lassell,  le 
célèbre  manufacturier  de  Liverpool,  qui  a  fait,  comme  je  le  dirai 
plus  tard,  une  si  belle  découverte  sur  Saturne  même ,  avec  des  té- 
lescopes construits  de  ses  propres  mains ,  les  ayant  transportés  à 
Malte  pour  favoriser  ses  observations  par  la  pureté  du  ciel ,  a 
cherché  fréquemment,  sans  succès,  à  découvrir  sur  le  disque  de 
cette  planète  une  tâche  ûxe^  nettement  définie,  au  moyen  de  la» 
quelle  sa  rotation  pût  être  constatée  (*)•  A  défaut  d'un  tel  carac- 
tère, qui  aurait  été  si  commode,  W.  Herschel  s'en  procura  un  d'un 
emploi  infiniment  plus  délicat,  dont  il  suivit  assidûment  Tappli- 
cation  depuis  le  1 1  novembre  1798,  jusqu'au  16  janvier  ï7940' 
A  cette  époque,  ses  puissants  instruments  lui  avaient  fait  décou- 
vrir sur  Saturne  trois  bandes  obscui*e$,  parallèles  entre  elles,  tra- 
versant le  disque  près  de  son  centre ,  et  séparées  par  deux  bandes 
brillantes  ;  de  sorte  que  le  tout  formait  ce  qti'il  appelle  une  bande 
quintuple,  qui  se  maintint  sous  cette  apparence  pendant  tout  Fin- 

(*)  Mémoires  de  la  Société  Astronomique  de  Londres,  tome  XXÏI,  pag.  loî. 
(**)  Transactions  philosophiques  pour  Tannée  1794»  pag-  62. 
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tervalle  de  temps  mentionné.  Il  remarqua  que  les  bandes  obscures 
présentaient,  chacune  sur  son  contour,  une  portion  peu  étendue, 
relativement  plus  claire,  qui  était  diversement  située  dans  les  trois  ; 
et  ces  portions  claires ,  revenant  régulièrement  se  montrer  sur  le 
disque  à  dififérenles  places ,  en  différentes  nuits ,  y  conservaient 
toujours  leurs  mêmes  rapports  de  position  entre  elles.  Leur  dé- 
placement simultané  parut  à  Herschel  ne  pouvoir  résulter  que 
de  la  rotation  de  la  planète,  qui  les  emportait  ainsi  toutes  ensem- 
ble. Il  s*en  fit  donc  autant  de  signaux  fixes  dont  il  suivit  assidu* 
ment  les  retours;  et  de  là  il  put  conclure  que  Saturne  tourne  sur 
lui-même  en  lo**  i6"*o*,4o.  Le  mouvement  de  rotation  s*opère 
d'occident  en  orient  autour  d'un  axe  perpendiculaire  aux  bandes, 
conséquemment  au  plan  de  l'anneau,  d^où  il  résulte  que  cet  axe 
forme  un  angle  de  6i^49'  ^^^  '^  P^^^  ^^  l'écliptique,  comme  on 
le  verra  plus  loin:  Les  observations,  d'où  la  période  est  conclue, 
comprenaient  C6'/ir  rotations  de  la  planète,  et  toutes  les  intermé- 
diaires y  étaient  conformes.  Sans  vouloir  jeter  le  moindre  doute 
sur  ce  résultat  d'Herschcl ,  on  doit  regretter  qu'aucun  astronome 
ne  se  soit  appliqué  depuis  à  le  vérifier. 

Quand  on  observe  le  globe  de  Saturne  avec  des  télescopes  qui 
admettent  de  forts  grossissements,  on  reconnaît,  à  son  seul  aspect, 
qu'il  n^est  pas  exactement  circulaire.  Le  plus  grand  diamètre  est 
parallèle  aux  bandes  ;  le  plus  petit  leur  est  perpendiculaire.  Voici 
les  mesures  de  ces  diamèti^s  extrêmes,  réputées  les  plus  précises, 
et  l'aplatissement  elliptique  qui  s'en  déduit  : 


W.  Herschel,  Trans,  phil.,  1806,  part.  II,  p.  461 

Bessbl  ,  Connaissance  des  Temps,  i838 

M.  Main,  Mém.  Soc.  Àstron.  de  Londres,  t.  XYIII,  p.  41  • 


OUHÈTAH 

DIAMkTAE 

éqnatorial 

poUire. 

la. 

aft. 

35,41 

32 

i7'',o53 

I5^38I 

I8^676 

i6%6oi 

▲PPLATlMBMSirT 

elliptique  e  . 
a—b 


1 

é',st4 


•  ii«i 


i«ôoo 


4o8  ASTRONOMIE 

.  Chacune  de  ces  évaluations  se  rapporte  à  une  distance  de  Sa- 
turne au  soleil  >  la  même  pour  les  deux  diamètres ,  mais  conven- 
tionnellement  différente  pour  les  divers  observateurs.  Il  n^y  a  de 
comparable  entre  elles  .que  le  rapport  des  nombres  qui  y  sont  ex- 
primés. Nous  avons  reconnu  que^  pour  le  sphéroïde  terrestre.  Ta- 
platissement  elliptique  s'  est  en  moyenne  777.  D'après  lesrésuluts 
ici  rassemblés ,  celui  de  Saturne  serait  entre  33  et  39  fois  plus 
considérable. 

W.  Herschel  avait  cru  apercevoir  que  les  diamètres  de  la  pla- 
nète ne  croissent  pas  continûment  de  Féquateur  aux  pôles,  et  que 
le  plus  grand  de  tous  se  trouve  entre  ces  deux  directions,  d'où 
résultait  une  sorte  de  configuration  quadrangulaire  tout  à  fail 
exceptionnelle.  Mais  Bessel  a  prouve  que  cette  singulière  appa- 
rence observée  par  Herschel  a  dû  être  Teffet  de  quelque  illusion. 
Car  par  suite  de  mesures  extrêmement  précises,  il  a  constaté  que 
depuis  réquateur  de  Saturne  jusqu^à  ses  pôles ,  les  diamètres  dé- 
croissent continûment  comme  sur  une  ellipse  d'une  parfaite  ré- 
gularité; ce  qu'une  nouvelle  suite  d'observations  très-précises, 
faites  par  M.  Main,  a  depuis  confirmé. 

178.  Ubanus.  —  Cette  planète  ne  présente  à  l'observation  qu'un 
très- petit  disque  circulaire  d'environ  4  secondes  de  diamètre,  d'un 
éclat  uniforme,  sans  bandes,  ni  taches  discernables,  ni  anneau  qui 
l'environne.  Les  plans,  dans  lesquels  ses  satellites  se  meuvent,  étant 
presque  perpendiculaires  à  l'écliptique,  l'analogie  porte  à  penser, 
que  si  elle  tourne  sur  elle-même,  comme  cela  est  vraisemblable, 
l'axe  autour  duquel  cette  rotation  s'exécute,  doit  former  avec  ce 
plan  un  très- petit  angle.  D'après  cela,  le  corps  de  la  planète  n'étant 
vu  de  nous  que  par  une  de  ses  faces  polaires ,  toujours  la  même, 
elle  ne  doit  offrir  à  nos  regards  qu'un  petit  cercle  très-peu  diffé- 
rent de  l'équatorial ,  ce  qui  nous  ôte  tout  moyen  de  savoir  si  elle 
est,  comme  les  autres,  aplatie  à  ses  pôles  supposés  de  rotation. 

179.  Neptune.  —  L'excessive  petitesse  du  diamètre  apparent 
de  cette  planète,  bien  moindre  encore  que  celui  d'Uranus ,  donne 
peu  d'espoir  de  découvrir  des  indices  certains  de  sa  constitution 
physique.  On  soupçonne  qu^ellc  est  entourée  d'un  anneau.  Mais  la 
lenteur  de  son  mouvement  fait  que,  depuis  sa  découverte  récente, 
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elle  s*est  si  peu  déplacée,  que  la  mutabilité  des  phases  de  cet  an- 
neau n^aurait  pas  pu  se  manifester  jusqu'ici  à  nos  regards;  de  sorte 
que  l'avenir  senl  pourra  nous  fournir  ce  genre  d'indices  propres 
à  en  faire  constater  Texistence. 

180»  La  petitesse  des  planètes  télescopiques  situées  entre  Mars 
et  Jupiter  s'oppos($  également  à  ce  que  l'on  ait  pu  recueillir  jus- 
qu'ici des  données  certaines  sur  leur  constitution  physique.  Parmi 
toutes  celles  que  Ton  a  découvertes,  Pallas  et  Yesta  on!  seules  laissé 
apercevoir  des  disques  sensibles ,  même  étant  ol^servées  avec  les 
plus  puissants  instruments;  et  d'après  les  appréciations  de  Hers- 
chel,  le  diamètre  absolu  de  Pallas,  la  plus  grosse  des  deux,  éga- 
lerait juste  la  distance  de  Paris  au  Havre. 

I8i.  L'observation  vient  de  nous  apprendre  que  les  quatre 
planètes  les  moins  distantes  du  soleil ,  tournent  sur  elles-mêmes 
d'occident  en  orient ,  dans  des  périodes  de  temps  peu  différentes 
d'un  jour  ;  tandis  que  Jupiter  et  Saturne  ont  un  mouvement  de 
même  sens  qu'elles,  presque  égal  aussi  pour  les  deux,  mais  dont 
la  période  est  beaucoup  moindre.  Sous  ce  rapport ,  comme  sous 
beaucoup  d'autres,  notre  système  planétaire  semble  composé  de 
deux  groupes  ayant  des  caractères  séparés.  En  outre,  sur  tous 
ceux  de  ces  eorps  dont  on  a  pu  mesurer  les  diamètres  apparents 
suivant  des  sens  divers ,  le  diamètre  polaire  est  moindre  que  l'é- 
quàtorial;  de  sorte  qu'ils  sont  aplatis  à  leurs  pôles  de  rotation  de 
même  que  la  terre,  mais  dans  des  proportions  différentes,  et  toutes 
plus  fortes. 

Ces  deux  phénomènes,  le  mouvement  rotatoire  d,es  planètes  et 
leur  aplatissement  dans  le  sens  des  pôles  de  rotation,  semblent 
donc  avoir  entre  eux  une  connexité  physique ,  qui  aurait  pu  in- 
fluer sur  la  forme  de  ces  corps ,  non  pas  à  la  vérité  dans  l'état 
solide  où  ils  se  trouvent  aujourd'hui,  mais  dans  un  état  de  fluidité 
antérieur,  pendant  lequel  ils  auraient  pris  la  forme  qu'ils  conser- 
vent actuellement  après  letir  solidification.  En  effet,  si  l'on  conçoit 
une  masse  fluide  homogène,  libre  dans  l'espace ,  dont  toutes  les 
particules  s'attirent  mutuellement  avec  une  énergie  proportion- 
nelle à  leurs  masses,  réciproque  au  carré  des  distances ,  et  qui  ne 
soit  soumise  qu'à  ces  attractions,  elle  prendra  d'elle-même  la  forme 
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sphérique  et  s'y  maintiendra  en  équilibre  permanent.  Mais  si  Ton 
suppose  en  outre  que  toutes  ses  parties  aient  un  mouvement  de 
rotation  angulaire  commun,  autour  d'un  axe  passant  par  son  cen- 
tre ,  la  force  centrifuge  engendrée  par  ce  mouvement ,  se  compo- 
san.t  en  chacun  de  ses  points  avec  la  résultante  des  forces  attrac- 
tives, sa  masse  fluide  devra  s'allonger  dans  le  sens  de  son  équateur, 
et  par  compensation  s'aplatir  à  ses  pôles  de  rotation,  pour  prendre 
une  figure  compatible  avec  ces  nouvelles  conditions  d'équilibre. 
Cette  considération  mécanique  fit  prévoir  à  Newton  que  la  terre 
doit  être  aplatie  à  ses  pôles,  avant  que  Ton  eût  constaté  le  fait  par 
la  mesure  des  degrés.  Car,  dit-il,  «  si  notre  terre  n'était  pas  un 
»  peu  plus  haute  à  l'équateur  qu'aux  pôles ,  la  matière  (  fluide  ) 
»  s'abaisserait  dans  les  régions  polaires ,  et  s'élèverait  darrs  les 
»  régions  équatoriales,  qu'elle  inonderait  entièrement  •  (  *)•  Sup- 
posant donc  une  masse  fluide  homogène,  tournant  sur  elle-même, 
Newton  admet  intuitivement  que  la  figure  d'équilibre  doit  être  un 
ellipsoïde  de  révolution,  ce  que  Maclaurin  prouva  depuis  être  vé* 
ritable.  Partant  de  là,  il  démontre  que ,  pour  une  durée  de  rota- 
tion telle  que  celle  de  la  terre,  et  pour  l'énergie  de  l'attraction  que 
nous  lui  voyons  exercer  dans  la  chute  des  corps  ,  l'axe  équatorial 
de  cet  ellipsoïde  doit  être  à  l'axe  polaire ,  comme  23 1  à  23o ,  ce 
qui  donne  l'aplatissement  elliptique  ('  égal  à  •^,  dans  les  circon- 
stances supposées.  Clairaut,  d'Alembert,  Laplace,  étendirent  suc- 
cessivement ces  premiers  résultats ,  en  remplaçant  avec  avantage 
la  méthode  synthétique  de  Newton ,  par  l'analyse  mathématique 
devenue  de  jour  en  jour  plus  puissante  ;  et  l'on  peut  voir  l'histoire 
de  leurs  travaux  dans  le  chapitre  YIII  de  V Exposition  du  système 
du  Monde  y  ainsi  que  dans  le  chapitre  I  du  livre  XI  de  la  Méca- 
nique céleste.  Je  n'en  rapporterai  ici  que  les  conséquences  les  plus 
générales. 

18S.  Admettons  que  la  figure  d'équilibre  doive  être  un  ellip- 
soïde de  révolution  homogène ,  ou  hétérogène ,  les  couches  les 
plus  denses  devant  dans  ce  dernier  cas  être  les  plus  rapprochées 
du  centre.  D'après  les  apparences  extérieures  que  la  terre  et  les 

: . . ~ — ~ ^ 

(*)  Principia,  lib  III,  prop.  VI,  theor.  VI. 
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planètes  nous  présentent,  ce  mode  de  configuration  ellipsoïdal 

sera,  pour  tous  ces  corps,  sinon  absolument  rigoureux,  du  moins 

très-peu  différent  de  la  vérité.  Gela  posé  :  nommons  <f  le  rapport . 

de  la  force  centrifuge  à  la  pesanteur  apparente  g,  sur  le  contour 

^quatorial  de  Tellipsoide,  rapport  que,  pour  la  terre,  on  dé- 

noDtre  aisément  être  ^Tb  {*)-  Supposant  <p  une  fraction  assez  pe- 

ite  pour  que  Ton  puisse  négliger  ses  puissances  supérieures  à  la 

iremière,  les  valeurs  théoriques  de  l'aplatissement  elliptique  &'^ 

yaxeéq.  — laxepol.  .  i       ,        ,-    • 

u T^ ^ — - —  seront  comprises  entre  les  deux  limites 

yaxepol.  ^ 

livantes  (**)  : 

La  plus  grande  7  <p  >  si  Tellipsoïde  est  homogène  ; 

La  plus  petite    y  7,  si  la  deivsité  des  couches,  infiniment  pe- 

e  près  de  la  surface,  va  en  croissant  à  Tinfinj  de  la  périphérie 

centre. 

Dans  la  même  supposition,  la  pesanteur  apparente  à  la  surfaire 

tous  ces  sphéroïdes  va  en  croissant ,  de  Féquateur  au  pôle , 
)portioiinellement  au  carré  du  sinus  de  la  latitude  ;  et  la  quan- 

totale  de  cet  accroissement. est  déterminée  par  la  condition 
rante  : 

loit  P^  l'intensité  de  la  pesanteur  apparente  au  pôle,  Po  cette 
>nsité  à  l'équateur;  t' l'aplatissement  elliptique  du  sphéroïde  y 
celui  qu'il  aurait,  pour  la  même  valeur  de  «p  ^  sMl  était  homo,- 
?.  On  aura  généralement 

p  p, 

DFsque  la  fraction  (p  n'est  pas  assez  petite  pour  que  l'on  pjuisse 
Iger  toutes  ses  puissances  supérieures  à  la  première,  l'expres- 
plus  approchée  de  Taplatisseri^ent  [s]',  dans  le  cas  de  Pho- 
^néitéy  est 

[«]'=T?  +  Tl7?'-7nT?'.  etc. 

Poisson,  Mécanique f  t!^  édition ,  pag.  333. 

Clairaut,  Traité  de  la  Figure  de  la  Terre,  l^e  partie,  §  LXXIV.  — 
CE  ,  Mécanique  céleste  y  liv.  XI ,  chap.  I. 


4  I  2  ASTRONOMIE 

Et  y  inversement, 

Tous  ces  théorèmes  ont  été  établis,  avec  une  extrême  simplicité 
par  Clairaut,  dans  la  deuxième  partie  de  son  admirable  ouvrage 

sur  la  Figure  de  la  Terre.  La  série  qui  donne  [c]'  s'y  trouve  au 

p  p 

§  XVII;  et  l'expression  de  -^-- — -  est  établie  au  §  XLIX. 

Pour  le  sphéroïde  terrestre,  par  exemple,  f  étant  y—,  la  plus 
grande  valeur  possible  de  l'aplatissement  elliptique ,  relative  à 
la  supposition  de  son  homogénéité,  serait  sensiblement  j^  ou  777. 
La  plus  petite ,  relative  au  cas  d'une  densité  croissante  à  l'infini  de 
la  surface  au  «entre,  serait  jf  ou  -^^  L'aplatissement  réel  e',  jf,, 
indiqué  par  la  mesure  des  degrés,  est  compris  entre  ces  deux  ex- 
trêmes. La  terre  est  donc  trop  peu  aplatie  à  ses  pôles  pour  être 
supposée  homogène  ;  et  elle  Test  trop  pour  une  densité  centrale 
infinie.  Son  état  est  donc  intermédiaire  ;  c'est-à-dire  que  l^  den- 
sité de  ses  couches  va  en  croissant  de  la  surface  au  centre ,  sans 
atteindre  cette  dernière  limite.  L'accroissement  de  la  pesanteur  de 
l'équateur  au  pôle  confirme  cette  indication.  D'après  le  théo- 
rème de  Clairaut,  la  valeur  totale  de  cet  accroissement  dans 
le  cas  de  l'homogénéité  serait  [s]'  même,  conséquemment 7J7, 
ou  0,004329;  et,  pour  l'aplatissement  réel  -377,  il  devrait  être 
TT7  ""■  7I7  ou  ,  3 ,  ^  ^3 , ,  =  0,005438,  quantité  beaucoup  pluscon^ 
sidérable.  Or,  si  l'on  prend  dans  le  tome  II,  pag.  387,  les  lon- 
gueurs moyennes  Lo ,  L^  du  pendille  à  secondes  à  l'équateur  et 
au  pôle,  lesquelles  sont  proportionnelles  aux  intensités  de  la  pe- 
santeur, on  en  tire 


Làq  —  Lo 


=  o,oo52o8g. 


ce  qui  se  rapproche  bien  plus  de  la  seconde  évaluation  que  de  la 
première  ;  et  la  petite  différence  qu'on  y  remarque  s'explique  suf- 
fisamment par  les  inégalités  des  méridiens  terrestres,  qui  montrent 
que  la  terre  n'est  pas  un  ellipsoïde  de  révolution  exact ,  comme 
le  suppose  la  théorie  de  Clairaut.  Mais  la  différence  bien  plus 
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considérable  de  o^  résultats  avec  celui  que  donnerait  la  supposi- 
tion (le  rhomogénéité  achève  de  prouver  que  la  densité  de  la  terre 
va  en  croissant  de  la  surface  au  centre  sans  devenir  in6nie  en  ce 
dernier  point. 

185.  On  peut  faire  des  calculs  analogues  pour  les  planètes , 
lont  Taplatissement  a  été  astronomiquement  mesuré.  Mais  alors 
le  connaissant  pas  directement ,  par  l'expérience ,  la  valeur  de  ^ 
|ui  s'y  réalise,  il  faut  employer  quelque  autre  résultat  de  leur 
ction  qui  y  supplée.  C'est  ce  que  Glairaut  a  fait  encore  pour  les 
lanètes  qui  ont  des  satellites,  dont  Torbite  coïncide  sensiblement 
vec  leur  équateur  ;  et  voici  la  méthode  qu'il  a  donnée ,  dans  son 
Vaité  de  la  Figure  de  la  Terre,  II*  partie,  §  XXII < 

Soit  le  temps  de  la  rotation  de  la  planète t 

Celui  de  la  révolution  du  satellite T 

Le  rapport  de  la  distance  du  satellite ,  au  rayon  de  l'équa- 

ir  de  la  planète , h 

Calculez  une  quantité  auxiliaire  p,  telle  qu'on  ait  (^) 

'aplatissement  [s]'  de  la  planète ,  dans  le  cas  où  elle  serait  ho- 
gène,  s'obtiendra  parla  série  suivante  : 

aquelle  il  résulte 

?  =  PH-HP%etc. 

orte  que  si  ^  est  une  petite  fraction,  7  lui  sera  très-approxima- 
nent  égal. 

L'édition  du  Traité  de  Glairaut  donnée  en  174^,  et  celle  de  1808,  qui 
L  la  reproduction  calquée,  contiennent  deux  fautes  d'impression  essen- 
}  à  corriger,  dans  la  pag.  167,  où  se  trouvent  le^  formules  dont  je  fais 
âge.  La  première,  aux  lignes  9  et  10,  où  Ton  a  écrit,  mal  à  propos , 
liea  de  T'.  La  seconde  faute  est  dans  Ja  dernière  ligne,  où  la  distance 
satellite  au  centre  de  Jupiter,  représentée  par  le  nombre  26,63,  est 
cprlmée  en  iiamé/r{?5 de  Jupiter;  lisez  en  demi-'diamètres. 
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Glairaut  fait  TappUcation  de  celte  série  à  Jupiter,  en  prenant 
pour  donnée  le  mouvement  du  quatrième  satellite.  U  a  ainsi  : 

D'après  les  observations  de  Dominique  Cassini ...     r  =  5g6" 

Et  d'après  les  observations  de  Pound T  =  24o3a" 

h  =  26,63 
Avec  ces  données  on  trouve  d'abord 

logp=  2,9349786,      p  =  0,086094  14  =  ttVtt; 
et  par  les  premiers  termes  des  séries  de  Glairaut ,  on  obtient 

[e]'  =  0,1676177  H-  0,00248  18  •+■  0,00020  35, 
ç  =r  o  ,086094  i4  -+-  o  ,oo33o9 88 , 

ou^  en  somme, 

[sy=o,iio3o3o==  ,,;3,^  ,      (?  =  0,0894040  =  -n:!nr7- 

Ce  sont  identiquement  les  résultats  de  Glairaut.  Or,  toutes  les 
observations  que  j*ai  rapportées  donnent  l'aplatissement  réel  t 
de  Jupiter  plus  petit  que  -j^,  et  très- approximativement  égal 
à  7y.  Il  est  donc  certainement  moindre  que  dans  l'hypothèse  de 
l'homogénéité,  et  plus  grand  que  \f  ou  yî  V^^  supposerait  la 
densité  centrale  infinie.  Ainsi  pour  Jupiter,  comme  pour  la  terre, 
la  densité  dés  couches  va  en  croissant  de  la  surface  au  centre,  sans 
devenir  infinie  en  ce  dernier  point. 

J'applique  les  mêmes  formules  à  Saturne  en  prenant  pour  don- 
née la  durée  de  sa  rotation ,  déterminée  par  W.  Herschel ,  et  les 
éléments  de  son  sixième  satellite ,  tels  qu'ils  sont  rapportés  dans 
le  Système  du  Monde  de  Laplace,  5*  édition,  pag.  i35.  J'ai 
ainsi  : 

t  =  616™, 

T  =  22961"!, 

h  =  22,081. 

Avec  ces  données  on  trouve  d*abord 

logp  =  7,iio77  35,      p  =  0, 12905  j6=  ,.,;,,,; 
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et  (le  là  on  tire 


[er  =  o,  16758  =  -^;,V7r.       ?  =  0,136487  = 
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Les  observations  de  W.  Herschel  et  de  Bessel  s'accordent  à  don- 
ner raplatissement  réel  t'  égal  à  -j^  ;  celles  de  M.  Main  le  feraient 
égal  à  j.  Toutes  ces  valeurs  sont  moindres  que  [e]'.  Mais  elles  sont 
plus  grandes  que  |y  qui  serait  -nTo*  Donc,  dans  Saturne, 
comme  dans  Jupilier,  les  densités  des  couches  vont  en  croissant 
de  la  surface  au  centre ,  sans  devenir  infinies  en  ce  dernier  point. 

184.  L*influence  de  la  force  centrifuge  pour  modifier  la  figure 
d'équilibre  d'une  masse  fluide  libre ,  dont  toutes  les  particules  sont 
uniquement  sollicitées  par  leurs  attractions  mutuelles,  a  été  cu- 
rieusement étudiée ,  et  rendue  manifeste  dans  ses  détails  les  plus 
divers,  par  une  suite  d'expériences  ingénieuses  dues  à  M.  Plateau. 
Il  les  a  décrites  dans  un  ouvrage  intitulé  :  Mémoire  sur  les  phé- 
nomènes que  présente  une  masse  liquide  libre  et  soustraite  à  l'ac- 
tion de  la  pesanteur.  Je  me  bornerai  à  indiquer  ici  le  procédé  qu'il 
a  employé  pour  les  réaliser,  et  les  principaux  résultats  qu'elles 
constatent. 

Tout  le  monde  sait  qu*à  température  égale  l'eau  distillée  est 
spécifiquement  plus  pesante  que  Thuile  d'olive  et  moins  pesante 
que  l'alcool.  On  peut  concevoir  une  mélange  d'eau  et  d'alcool 
qui  aurait  la  même  densité  que  l'huile ,  et  dans  lequel  une  goutte 
de  celle-ci  se  maintiendrait  conséquemment  en  équilibre  par« 
tout  où  on  voudrait  la  placer,  sans  d'ailleurs  s'y  mêler  chimi- 
quement. Mais  à  cause  de  l'inégale  dilatabilité  des  éléments  d'un 
tel  système ,  la  moindre  variation  occasionnelle  de  la  tempéra- 
ture troublerait  son  équilibre,  et  la  goutte  d'huile  y  prendrait 
aussitôt  un  mouvement  continu  d'ascension  ou  de  descente.  Pour 
éviter  cet  inconvénient,  M.  Plateau  opère  de  la  manière  suivante. 
Dans  un  large  vase  rectangle  dont  les  parois  verticales  sont  des 
glaces  planes ,  à  faces  parallèles ,  il  dépose ,  au  moyen  de  quelques 
précautions  particulières,  un  mélaiïge  d'eau  et  d'alcool^  de  densité 
variable  à  diverses  hauteurs ,  les  couches  inférieures  étant  spéci- 
fiquement im  peu  plus  pesantes  que  Fhuile^  la  supérieure  un  peu 
pïus  légère  j  puis,  à  l'aide  d'autres  artifices  qu'il  décrit,  il  y  intro- 
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duit  une  masse  d'huile  qui  descend  d^elle-méme ,  jusqu'à  ce 
qu'elle  rencontre  la  couche  dont  la  densité  est  égale  à  la  sienne , 
s*y  arrête ,  et  s'y  fixe  dans  un  état  d'équilibre  stable ,  étant  ainsi 
complètement  soustraite  à  Faction  de  la  pesanteur.  L'attraction 
mutuelle  de  ses  propres  particules,  les  agrège  alors  en  une  sphère, 
isolée,  ayant,  par  exemple,  60  millimètres  de  diamètre.  Pour 
que  cette  sphère  reste  transparente  il  faut  que  la  température  ne 
descende  pas  au> dessous  de  18  degrés  centésimaux. 

Maintenant  cette  sphère  étant  formée ,  il  s'agit  de  lui  imprimer 
un  mouvement  de  rotation  autour  de  son  diamètre  vertical.  A  cet 
effet  M.  Plateau  établit  préalablement,  dans  le  vase  rectangulaire, 
une  mince  tige  de  fer  qui  le  traverse  à  son  centre,  parallèlement 
à  ses  parois  latérales»  comme  le  représente  layf^.  89.  L'extrémité 
inférieure  de  cette  tige  repose  sur  un  pivot  à  jour,  percé  au  fond 
du  vase  ;  la  supérieure  traverse  un  collet  percé  dans  la  même  ver- 
ticale; et  à  son  milieu,  qui  se  trouve  à  la  moitié  de  la  hauteur  du 
vase,  est  fixé  centralement  un  disque  circulaire,  mince,  pareille- 
ment en  fer,  dont  le  diamètre  est  d'environ  35  millimètres.  Une 
manivelle,  fixée  au  haut  de  la  tige,  permet  d'imprimer  à  ce  système 
un  mouvement  rotatoire,  dont  on  varie  à  volonté  la  rapidité.  Ces 
préparatifs  établis,  on  enlève  cette  portion  de  l'appareil,  et  Ton 
introduit  le  mélai^ge  alcoolique,  puis  la  masse  d'huile;  après 
quoi,  par  des  procédés  de  manipulation  que  M.  Plateau  décrit, 
on  règle  la  densité  verticalemeat  décroissante  du  mélange  où  elle 
nage ,  de  manière  qu'elle  vienne  se  fixer  en  sphère ,  à  peu  près 
au  milieu  de  la  hauteur  du  vase.  Gela  fait,  on  introduit  lentement 
la  tige  avec  son  disque,  frottés  d'huile,  et  si  la  sphère  isolée  ne 
se  trouve  pas  exactement  au  niveau  de  celui-ci ,  un  orifice  excen- 
trique ,  percé  dans  la  paroi  supérieure  du  vase ,  permet  d'ajooter 
graduellement  au  mélange  les  petites  quantités  d'eau  ou  d'alcool, 
nécessaires  pour  établir  l'égalité.  Ceci  obtenu ,  on  amène  la  masse 
d'huile  en  contact  latéral  avec  le  disque ,  en  la  conduisant  lente- 
ment avec  une  baguette  de  verre.  Comme  il  est  mouillé  du  même 
liquide ,  elle  s'y  attache ,  l'enveloppe ,  et  se  moule  concentrique- 
ment  autour  de  lui,  sous  une  forme  sensiblement  sphérique, 
comme  dans  son  premier  état  de  liberté. 
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faites  tourner  la  manivelle,  de  manière  à  donner  à  la  tige 
sque  un  mouvement  de  rotation  uniforme ,  d'abord  très- 
un  et  l'autre  entraîneront  d'abord ,  par  leur  friction ,  les 
es  d'huile  qui  leur  sont  cootiguës.  Celles-ci  entraîneront 
e  les  plus  externes,  et  cet  effet  se  propageant  de  proche  en 
lu  centre  à  la  circonférence,  jusque  dans  le  mélange  am- 
)utes  les  particules  de  la  masse  d'huile  se  mettront  bientôt 
;r,  avec  des  vitesses  angulaires  inégales ,  autour  de  l'axe 
1.  Alors  l'équilibre  de  cette  masse  dépend  de  l'attraction 
î  de  ses  propres  particules,  combinée  avec  les  forces  cen- 
engendrées  par  leur  mouvement  de  rotation.  Pour  obéir 
ouble  influence,  elle  se  renfle  à  son  équateur,  s'aplatit  à 
$ ,  et  prend  ainsi ,  en  définitive ,  une  figure  à  peu  près 
aie ,  analogue  à  celle  que  les  planètes  nous  présentent, 
nouvement  de  rotation  du  disque,  après  avoir  été  d'abord 
Li  très-lent,  est  rendu  plus  rapide,  la  masse  d'huile  s'a- 
vantage à  ses  pôles  et  s'allonge  dans  le  sens  de  son  équa- 
l  est  rendu  plus  rapide  encore ,  elle  se  creuse  à  ses  pôles 
dant  toujours  davantage  dans  le  sens  horizontal;  et  enfin, 
nant  le  disque,  elle  se  transforme  en  un  anneau  circu- 
mme  le  représente  \2ifig»  4^- 

certain,  degré,  limite  de  vitesse  du  disque,  cet  anneau  tient 
l'axe  par  une  pellicule  d'huile  horizontale  excessivement 
our  une  vitesse  plus  grande,  cette  pellicule  se  rompt  et 
demeure  entièrement  isolé.  Alors,  si  l'on  cesse  de  faire 
le  disque ,  le  mouvement  rotatoire  de  l'anneau  se  trouve 
Lsé  ,  par  les  pertes  de  vitesse  que  lui  cause  la  friction  du 
nbiant.  Il  se  contracte  graduellement  sur  lui-même,  et 

se  concentrer  autour  de  l'axe  en  forme  de  sphère,  dans 
primitif  d'immobilité. 

veut  empêcher  ce  retour  de  l^nneau  sur  lui-même,  il  faut 
r  un  disque  plus  large,  ayant  par  exemple  5o  millimètres 
ître  au  lieu  dé  35  pour  une  sphère  d'huile  de  60  milli- 
3omme  nous  l'avons  supposée.  "Alors,  au  lieu  d'arrêter  le 
sut  de  rotation  de  ce  disque,  quand  l'anneau  a  atteint  sa 
ide  extension,  il  faut  le  continuer  jusqu'à  ce  que  la  pel- 

27 
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Hcuie  centrale  se  rompe ,  et  même  après  qu^elle  est  rompue.  Dans 
ce  dernier  cas,  le  mouvement  rotatoire  se  communiquant  aux 
particules  du  milieu  ambiant ,  la  force  centrifuge  les  chasse  conti- 
nuellement vers  Tanneau;  celui-ci  ne  tarde  pas- à  se  déformer; 
bientôt  il  se  répare  en  masses  isolées,  qui  s^agrégent  indivi- 
duellement en  sphères ,  et  conservent  pendant  quelques  instants 
un  mouvement  de  rotation  propre^  de  même,  sens  que  celui  de 
TanneaU  ;  ocrant  ainsi ,  peut-être ,  une  sorte  d*analogie  d^origine 
avec  le  système  de  petites  planètes  qui  circulent  entre  Mars  et  Ju- 
piter. 

Ces  ingénieuses  expériences  de  M.  Plateau  se  rattachaient  trop 
intimement  au  sujet  que  j'ai  traité  dans  le  présent  chapitre,  pour 
que  je  ne  dusse  pas  en  présenter,  au  moins,  ce  court  résumé.  On  en 
verra  encore  une  autre  application  très -eu  rieuse,  dans  le  chapitre 
suivant* 
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CHAPITRE  XL 

De  Vanneau  de  Saturne. 

iN  P*.  —  Détermination  des  éléments  de  Vanneau 

de  Saturne, 

Peu  de  temps  après  la  découverte  des  lunettes ,  Galilée 
observé  Saturne ,  cette  planète  lui  apparut  avec  des  parti- 
es si  étranges ,  qu*il  s'empressa  d'en  faire  part  à  Jules  de 
;,  dans  une  lettre  en  date  du  i3  novembre  1610.  «  J'ai, 
lit-il ,  vu  avec  étonnement  que  Saturne  n'est  pas  un  astre 
le,  mais  qu'il  est  composé  de  trois  étoiles,  qui  sont  immn- 

entre  elles,  et  dont  celle  du  milieu  est  la'  plus  grosse 

;  les  lunettes  qui  grossissent  peu  les  objets,  ces  trois  étoiles 
ïmblent  pas  séparées,  et  leur  ensemble  se  présente  sons  une 
e  allongée  comme  une  olive.  Mais  avec  des  grossissements 
forts ,  les  latérales  se  voient  distinctes  de  la  centrale ,  dont 
sont  seulement  très- rapprochées.  »  Après  que  ces  appa- 
eurent  persisté  durant  près  de  trois  années,  elles  s* altéré- 
es appendices  latéraux  s'affaiblirent  progressivement ,  puis 
rent  ;  de  sorte  qu'en  161 2  Galilée  vit  Saturne  parfaitement 
simple.  Mais  plus  tard  les  anses  reparurent,  faibles  d'abord, 
3issant  graduellement.  Ces  singulières  métamorphoses  d'un 
ernellement  permanent ,  occupèrent  avec  une  égale  conti- 
ns yeux  ainsi  que  la  pensée  des  astronomes  pendant  près 
?mi-siècle  ;  et  l'imperfection  de  leurs  instruments ,  aidant 
irts  de  leur  imagination ,  ils  rivalisèrent  entre  eux  pour 
er  à  Saturne  les  conditions  de  métamorphose  les  plus  bi- 
que Huyghens  nous  a  conservées.  J'en  rapporte  quelques- 
)mme  exemple  dans  la  PL  X. 

n  l'esprit  judicieux  autant  qu'inventif  d'Huyghens,  lui  mon- 
dque  route  qui  pouvait  conduire  à  la  vérité.  Rejetant,  avec 
»  toutes  les  hypothèses  qui  attribueraient  des  mutations 
de  forme  à  un  astre  permanent ,  il  comprit  que  toutes  ces 
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variétés  phénoménales  devaient  être  dues  à  Texistence  de  quelque 
corps,  suspendu  autour  de  Saturne,  i^accompagnant  dans  son 
cours,  capable  comme  lui  de  réfléchir  la  lumière  du  soleil ,  mais 
d'une  configuration  telle,  que,  selon  les  différents  aspects  sous  les- 
quels il  se  présente  successivement  à  nous  et  à  cet  astre,  il  pût 
reproduire  toutes  les  apparences  observées.  La  question  se  trou- 
vant ainsi  ramenée  à  un  problème  de  perspective  astronomique, 
la  puissance  des  instruments  optiques  qu'il  avait  fabriques,  et 
qu'il  y  appliqua,  lui  fournit  les  données  de  géomélrie  précises  aux- 
quelles il  fallait  satisfaire;  et  après  avoir  annoncé  le  principe  de 
sa  solution  sous  le  voile  d'un  anagramme  en  mars  i656 ,  il  la  pu- 
blia complète  en  1659,  avec  un  ensemble  de  preuves  irrécusables, 
dans  un  ouvrage  spécial  intitulé  Systema  Saturnium,  dont  je  n'au- 
rai, pour  ainsi  dire,  qu'à  présenter  ici  l'extrait. 

186.  La  proposition  fondamentale  et  unique  qu'il  y  développe, 
c'est  que  toute  la  succession  des  apparences  observées  ,  peut  se 
représenter  mathématiquement,  et  être  prédite  d'avance  à  époque 
fixe,  avec  une  certitude  toujours  parfaite ,  en  admettant  que  le 
globe  de  Saturne  est  entouré  concentriquemeiit  par  un  anneau 
circulaire,  opaque,  très-mince,  qui  ne  lui  est  adhérent  nulle  part, 
et  qui  néanmoins  l'accompagne  dans  son  mouvement  autour  du 
soleil,  comme  un  satellite ,  en  se  maintenant  toujours  parallèle  a 
lui-même,  et  formant,  avec  le  plan  de  Técliptique,  un  angle  con- 
stant d'environ  3o  degrés.   Les  conséquences  générales  de  celte 
hypothèse,  s'aperçoivent  à  l'inspection  de  \^fig.  4'  que  j'emprunte 
au  Systema  Saturnium,  On  y  voit  l'anneau  ,  amené  progressive- 
ment avec  Saturne  dans  seize  positions  différentes  autour  du  so- 
leil G ,  et  se  présentant  à  cet  astre ,  sous  tous  les  aspects  que  lui 
assigne  la  condition  de  parallélisme  à  laquelle  son  plan  est  assujetti. 
Un  orbe  de  dimension  moindre ,  décrit  autour  de  O  ,  représente 
celui  sur  lequel  la  terre  T  circule  avec  une  vitesse  angulaire  trente 
fois  plus  grande ,  ce  qui  modifie  encore  les  aspects  successifs  sous 
lesquels  l'anneau  se  présente  à  elle,  dans  le  cours  de  chaque  an- 
née. Il  faut  maintenant  suivre  les  conséquences  dé  cette  construc- 
tion dans  leurs  détails ,  et  voir  si  elle  s'accorde  en  tout  point  avec 
les  faits  observés. 


PHYSlQUIt.  4^1 

gure  est  tracée  en  j3erspective  dans  le  plan  de  l'écliptique , 
sa  face  horéaie ,  Taustrale  étant  de  l'autre  côté  du  papier, 
terrestre  y  est  contenu.  L'orbe  de  Saturne ,  incliné  sur  l'é- 
le  d'environ  2®  3o',  y  est  représenté  en  projection  ortho- 
autour du  soleil  O.  Mais ,  pour  la  simple  exposition  des 
]ènes  généraux,  on  peut,  comme  l'a  fait  Huyghens,  négli- 
te  petite  inclinaison  et  supposer  Torbe  de  Saturne  coïnci- 
ec  l'écliptique  ,  de  même  que  celui  de  la  terre.  Toutefois , 
ettant  provisoirement  cette  simplification,  j'ai  marqué  sur 
e  le  nœud  ascendant  Q  et  le  nœud  descendant  ^  de  cette 
pour  le  temps  auquel  elle  se  rapporte,  et  j'ai  tracé  sa  moi* 
aie  en  ligne  pleine  ,  l'australe  en  ligne  ponctuée.  La  droite 
est  menée  par  le  soleil ,  parallèlement  à  la  trace  du  plan 
eau  sur  celui  de  l'écliptique ,  laquelle  forme  avec  la  ligne 
jds  de  Forbite ,  un  angle  constant  d'environ  56  degrés  , 
nous  le  prouverons  plus  loin  :  cette  droite  est  convention - 
nt  définie  la  ligne  des  noeuds  de  Vanneau,  Ces  indications 
Jons  ne  sont  qu'approximatives  ,  comme  celles  des  signes 

IX  que  Huyghens  a  marqués  sur  la  figure.  Elles  sont  iini- 
t  destinées  à  rendre  sensibles  les  conditions  géométriques, 
quelles  s'opèrent  les  effets  de  perspective  que  nons  allons 

Afin  d'éviter  la  confusion  que  pourraient  occasionner  les 
ue  nous  aurons  ultérieurement  à  tracer  sur  celte  figure , 
>rodiiis  en  projection  plane  sous  le  n°  42,  en  la  réduisant 
•c  orbites  de  la  terre  et  de  Saturne ,  supposées  circulaires 
is  de  simplicité. 

Suivons  d'abord  les  conséquences  générales  de  l'hypo- 
luyghens  sur  ces  figures  mêmes.  Une  des  conditions  qu'elle 

c'est  que  le  plan  de  l'anneau  se  maintient  toujours  pa- 
lui-même  pendant  son  transport.  La  trace  de  ce  plan 
plique  présentera  donc  aussi  ce  caractère  de  parallélisme, 
tes  les  positions  successives  où  le  mouvement  de  Saturne 
a.  Donc,  pendant  chaque  révolution  sidérale  de  Saturne, 
ant  environ  trente  révolutions  sidérales  de  la  terre,  il  y 

X  époques  où  cette  trace,  passant  par  le  soleil,  coïncidera 
iroite  centnde  Q«  ?3«  que  nous  avons  menée  parallèle- 


^22  ASTRONOMIE 

ment  à  sa  direction  générale.  En  négligeant  les  latitudes  de  Sa- 
turne, comme  nous  le  faisons  provisoirement  dans  noire  exposé 
actuel,  cela  devra  arriver  quand  cette  planète^  qui  transporte 
Panneau  avec  elle^  traversera  la  trace  centrale  dans  un  de  ses 
nœuds  opposes  ^j,,   y«;  et  il  s'en  faudra  de  très-peu  que  les 
choses  ne  se  passent  ainsi  en  réalité.  En  tout  cas,  chaque  fois  que 
la  trace  mobile  de  Tanneau  prendra  la  position  centrale  Q»  ^^ 
le  soleil  se  trouvant  dans  le  plan  de  Tanneau,  celui-ci  ne  sera 
éclairé  que  par  sa  tranche;  et,  si  elle  est  très -mince,  le  filet  lumi- 
neux qu^elle  réfléchira  pourra  être  si  faible,  que  Panneau  ne  soit 
plus  perceptible ,  quel  que  soit  le  point  de  Torbe  terrestre  d'où 
nous  l'observons.  Alors  le  disque  de  Saturne  iious  paraîtra  rond 
'  et  dépourvu  de  tout  appendice  annulaire ,  tel  qu'il  est  représenté 
en  D,  D%  /ig,  43,  et  séparément  dans  la  fig.  44-  Seulement, 
répaisseur  de  Tanneau  projetant  son  ombre  sur  ce  disque,  on 
pourra  le  voir  traversé  vers  son  milieu  par  une  bande  obscure, 
d*un  diamètre  à  peu  près  égal  à*celui  qu'il  sous-tend  alors  étant 
vu  de  Saturne.  Une  telle  apparence  a  été  effectivement  remar- 
quée par  Huyghens  en  mai  i656,  puis  par  Maraldi,  lors  d'une 
phase  ronde  de  ce  genre  qui  eut  lieu  en  février  1715,  dans  le  nœud 
ascendant  Qn,  avec  des  détails  sur  lesquels  j'aurai  occasion  de 
revenir.  Ces  circonstances  spéciales,  qui  font  disparaître  l'anneau, 
se  reproduiront  périodiquement  pour  chaque  nœud   Q„y  ^m, 
après  une  révolution  sidérale  de  Saturne,  ce  qui  en  sera  un  carao 
tère  distinctif,  dont  nous  ferons  plus  loin  usage. 

Mais  il  y  aura  aussi  des  époques  oii  l'anneau  cessera  d'être  per- 
ceptible pour  nous,  par  une  autre  cause.  Pour  le  prou  ver,  .menons 
dans  i'écliptique  deux  droites  indéfinies  ff|  <r\ ,  fr^fr^yfig,  4^,  toutes 
deux  tangentes  à  l'orbe  terrestre,  et  parallèles  à  la  trace  de  Tan- 
neau.  Tant  que  celle-ci,  dans  son  mouvement  de  transport,  se 
trouvera  comprise  entre  ces  deux  tangentes,  la  terre,  en  décrivant 
son  orbite  propre,  devra  la  rencontrer  une  ou  plusieurs  fois,  selon 
le  rapport  de  leurs  vitesses  respectives.  Dans  de  tels-  cas,  le  plan 
de  l'anneau  prolongé  passera  par  la  terre,  qui  ne  le  verra  qyepar 
sa  tranche  ;  et  si  elle  est  très-mince ,  on  pourra  cesser  de  le  voir. 
Mais  ces  disparitions ,  dépendant  à  la  fois  du  mouvement  de  Sa- 
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tiirae  et  de  celui  de  la  terre  dans  leurs  orbites  propres,  auront 
d'autres  périodes  que  les  passages  de  Tanneau  par  le  soleil ,  ce  qai 
les  en  fera  distinguer. 

183.  L'anneau  est  si  mince,  que,  lorsqu'il  est  yu  par  sa  tranche, 
son  épaisseur  n'est  pas  optiquement  mesurable,  même  quand  on 
Tobserve  avec  les  télescopes  les  plus  puissants,  et  Ton  peut  seule- 
ment lui  assigner  des  limites  probables.  Le  29  août  1789,  trois 
jours  après  un  de  ses  passages  par  la  terre,  W.  Herschel  Payant  déjà 
vu  reparaître  dans  son  grand  télescope  comme  un  filet  lumineux, 
le  4*  satellite,  qui  vint  occasionnellement  se  projeter  sur  lui,  le  dé- 
bordait  des  deux  côtés,  d'une  quantité  au  moins  égale  .\  un  tiers  de 
son  diamètre  propre,  que  Herschel  estimait  sous-tendre  au  plus  i  se- 
conde, ce  qui  lui  fit  juger  que  Pépaisseur  de  l'anneau  devait  sous- 
tendre  au  plus  o",  3  ('**).  Il  vit  aussi  le  7"  satellite,  plus  petit  encore 
c]ue  le  4%  passer  sur  cette  même  ligne  lumineuse,  comme  une  perle 
sur  un  fil.  Shroeter,  d'après  d'antres  indices,  trouva  que  l'épaisseur 
de  Vanneau  vue  du  soleil  devait  sous-tendre  au  plus  o^,  126.  Enfin 
le  29  avril  i833,  sir  John  Herschel,  ayant  observé  Saturne  avec 
un  excellent  télescope  de  20  pieds  de  foyer,  trois  jours  après  un 
des  passages  du  plan  de  l'anneau  parla  terre,  sans  apercevoir  de 
celui-ci  aucune  trace,  estima,  d'après  cette  invisibilité  même,  que 
son  épaisseur,  vue  à  la  moyenne  distance  de  Saturne,  ne  devait  pas 
sous-tendre  plus  de  o'',o3  (**] .  On  aura  une  idée  sensible  de  ces  me- 
sures angulaires,  si  l'on  considère  qu'une  sphère  placée  sur  l'orbe 
(le  Saturne ,  à  la  distance  moyenne  de  cette  planète  au  soleil ,  et 
qui,,  vue  du  centre  de  cet  astre,  sous-tendrait  im  angle  de  i  se- 
conde, aurait  pour  diamètre  linéaire  6900  kilomètres;  de  sorte 
que,  pour  un  diamètre  apparent  de  o'^oS,  l'épaisseur  de  l'anneau 
serait  seulement  de  345  kilomètres,  moindre  que  la  distance  de 
Paris  à  Lyon  (***).  D'après  cela,  on  conçoit  que,  pour  qu'il  nous 


(*)  Trans,  PhiL,  ^']çp,  tome  I,  pag.  6. 

(**)  Outlines  of  Astronomjr ,  pag.  3i5. 

(***)  Soient  a'  le  demi  grand  axe  de  l'orbe  de  Saturne  ,  a  celui  de  Porbc 
terrestre.  Si  Ton  nomme  x  le  rayon  d^ine  sphère  qui  sous-tendrait  i"à  la 
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soit  perceptible,  il  £aut  que  le  rayon  mené  de  notre  œil  à  sod 
centre  forme  généralement  un  angle  de  quelques  minutes  avec 
celle  de  ses  deux  faces  qu'il  nous  présente  ;  angle  qui  sera  d'au- 
tant moindre  que  la  lunette  avec  laquelle  on  Tobserve  admettra 
un  plus.fort  grossissement.  W.  Herschel  dit  ne  l'avoir  jamais  perdu 
de  vue  dans  ses  puissants  télescopes;  mais  aucun  autre  astronome 
n'a  été  témoin  d'un  pareil  fait. 

189.  Reprenons  maintenant  nos  deuxfig,  4>  ^^  4^9  ^^  suivons 
d'abord  les  cgnséquences  qui  en  résultent  relativement  aux  phases 
d'illumination  de  l'anneau  par  le  soleil ,  aux  époques  successives 

distance  a',  on  aura ,  diaprés  celle  condilion  ^ 

OTy  notre  tableau  de  la  pag.  '266  donne 

II' =  «.9,5388524. 

Da  plus,  si  r  est  le  rayon  de  la  terre  supposée  sphérique ,  et  que  Ton  prenne 
la  parallaxe  moyenne  du  soleil  égale  à  8'',8;  comme  la  font  les  Tables  de  De- 
lambre,  il  en  résultera 

r 


sin  S"  fi 


Tirant  de  là  x  en  r,  et  substituant  le  rapport  des  petits  arcs  (  j}",  8^,8  à 
celui  de  leurs  sinus,  on  aura 

aar  =  ri^^it}i"=r  .  1,08396,     log  =  o.o35oi3^; 

maintenant  le  contour  de  ia  terre  supposée  spbérique  contient  40000  kilo- 
mètres, d'où  il  suit  que  son  rayon  r ,  exprimé  aussi  en  kilomètres,  esi 

r  =  6366ï',2,    Iog=3.8o388o3; 
de  là  on  tire 

2x  =  6900^,7. 

Tel  serait  donc  le  diamètre  linéaire  d'une  sphère  qui,  vue  du  soleil,  à  la  dis- 
tance moyenne  de  Saturne,  sons-lendrait  un  angle  de  i  seconde.  Telle  serait 
(?  «np  ,ii8«;i  Tt  paîsseur  de  l'anneau  de  Saturne,  si,  dans  ses  passages  par  le 
^'./«  ,..  ■'  'V.  ,1  !  .  ;(»r.(f  de  diamètre  apparent.  Mais  tous  les  observateurs 
'"■""■*"  <]■''>'•  .•'•'•  r.j  fUiia-èlre  beaucoup  moindre.  S'il  était 
seulement  de  o%o5  ,  comme  sir  John  Herschel  le  présume,  l'épaisseur  de 
l'anneau  ne  serait  que  de  345  kilomètres,  comme  je  l'ai  dit  dans  le  texte. 
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de  son  transport.  Elles  sont  évidentes  par  ces  figures  mêmes.  Tant 
que  la  trace  mobile  de  l'anneau  sur  le  plan  de  Técliptique  se  trou- 
vera k,  l'orient  de  la  droite  centrale  Q»  ^r,  ce  qui  aura  lieu  pen- 
dant tout  le  temps  que  Saturne  parcourra  la  portion  de  son  ellipse 
qui  est  située  du  même  côté  de  cette  droite  ^  la  face  australe  de 
l'anneau  sera  seule  illuminée  par  le  soleil  ;  la  face  boréale  sera 
dans  Tombre.  Quand  cette  trace  coïncidera  avec  ^n  ^n»  le  soleil 
n'éclairera  aucune  des  deux  faces,  mais  seulement  la  tranche  de 
l'anneau.  Enfin,  quand  la  trace  mobile  se  trouvera  à  roccident 
de  Qii  ^n,  le  soleil  illuminera  la  face  boréale  de  l'anneau,  et 
l'australe  restera  obscure ,  contrairement  à  ce  qui  avait  lieu  dans 
la  portion  orientale  de  l'orbite  que  nous  avons  d'abord  considérée. 
Ces  alternatives  se  répéteront  deux  fois  pendant  chaque  révolu- 
tion sidérale  de  Saturne,  puisque  chacune  de  ces  révolutions 
amènera  deux  fois  la  trace  mobile  sur  la  direction  Qn  ^n,  par 
des  mouvements  de  sens  opposés. 

190.  Ceci  reconnu ,  reprenant  en  particulier  la  Jîg,  4^  9  me- 
nons dans  son  plan  deux  droites  ?  1  tr\ ,  73  (t\  ,  tangentes  à  l'orbe 
terrestre,  et  parallèles  à  la  trace  mobile  de  l'anneau,  par  consé- 
quent aussi  à  sa  direction  centrale  Q»  t5n*  ^^  passages  de  la 
terre  dans  le  plan  de  l'anneau  ne  pourront  s'opérer  que  dans  les 
temps  où  cette  trace  se  trouvera  comprise  entre  les  deux  tangentes 
ainsi  dirigées.  Or,  je  démontre  ici  en  note  que  les  rayons  menés 
du  centre  du  soleil  aux  quatre  points  de  l'orbite  de  Saturne ,  où 
les  deux  tangentes  vont  aboutir,  forment  autour  de  la  droite  cen- 
trale un  même  angle  t^o ,  égal  à  6^  i'  3'^  (*).  Ainsi,  pendant  que  la 


(*)  Ces  évaluatioQB  ne  devant  être  qu^approximatives ,  je  nie  borne,  ainsi 
que  je  l'ai  dit  dans  le  texte?,  à  les  établir  en  considérant  Porbite  de  la  terre 
et  celui  de  Saturne  comme  des  cercles,  ayant  pour  rayons  a,  a',  et  décrits 
tous  deux  en  mouvements  uniformes,  dont  les  valeurs  diurnes  sont  n,  n\ 
Par  les  points  M,  M\  oii  la  trace  mobile  de  Panneau  devient  tangente  à  Porbe 
terrestre,  et  par  le  centre  O  menez  trois  plans  perpendiculaires  au  diamètre 
M,  M'.  Ils  marqueront  sur  le  cercle  de  Saturne  les  quatre  points  que  j^ai  dé- 
signés  dans  le  texte  par  la  lettre  »,  et  y  traceront  aussi  la  droite  Q„f3«  *!"* 
leur  sera  intermédiaire.  Les  rayons  a',  menés  de  ces  points  a  au  centre  O, 
formeront  autour  de  la  droite  centrale  un  même  angle,  quej^ai  nommé  Co, 
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trace  mobile  de  Tanneau  traverse  le  diamètre  MM'  de  l'orbe  ter- 
restre qui  lui  est  perpendiculaire ,  Saturne  décrit  sur  son  propre 
cercle  un  arc  de  1 2^2'  6''  ;  ce  qui ,  d'après  la  valeur  connue  de  son 
mouvement  moyen,  emploiera  359^,694»  ou  approximativement 
36o  jours,  c'est-à-dire  environ  5  jours  de  moins  que  n'en  comprend 
une  révolution  complète  de  la  terre  sur  son  propre  cercle.  D'après 
cela,  quelle  que  soit  la  position  de  la  terre  à  l'instant  où  la  trace  mo- 


et  qui  aura  pour  sinus  — ,*  Si ,  do  plus,  on  nomme  t  le  nombre  de  joun  que 

Saturne  emploiera  à  lo  décrire,  avec  son  mouvement  diurne  n',  les  deux 
inconnuescg  et<  se  concluront  des  deux  équations  suivantes  : 

a 

dans  lesquelles  n'  devra  être  exprimé  en  quantités  angulaires  de  même  na- 
ture que  fj. 
Or  notre  tableau  de  la  pag.  36Ô  donne 

a' =  9,5388534, 

a  étant  i.  De  là  on  tire  d^abord 

log sin i»,  =  T.o2o5o39,   i^,  =  6». i'.3'',46  =  ui663",46,  logi^';  =4.3357272; 

divisant  donc  c'^  par  le  moyen  mouvement  diurne  de  Saturne  exprimé  on 
secondes,  lequel, ainsi  qu'on  !e  verra  pag.  43o,  a  pour  logarithme  tabulaire 
0.3026730,  on.  obtiendra 

i  =  1 79J,84: , 
par  conséquent 

a£  =  3595,694. 

af  est  le  nombre  de  jours  que  la  trace  mobile  de  l'anneau  emploie  à  traver- 
ser le  diamètre  MM'  de  Torbe  terrestre,  en  n'attribuant  à  Saturne  que  son 
mouvement  moyen.  Dans  la  réalité,  ce  mouvement  est  variable,  parce  que 
Torbite  de  Saturne  n'est  pas  tout  à  fait  circulaire  et  n'est  pas  non  plus  exac- 
tement comprise  dans  le  plan  de  Técliptique  comme  nous  l'avons  ici  suppose. 
En  outre,  l'orbe  terrestre  étant  lui-même  elliptique,  les  positions  extrêmes 
de  la  trace  de  l'anneau  ne  sont  pas  exactement  perpendiculaires  au  diamètre 
transversal  MM'.  Mais  les  erreurs  qui  peuvent  provenir  de  ces  suppositions 
simples,  étant  de  l'ordre  des  excentricités  et  de  l'inclinaison  que  Ton  né- 
glige, devront  être  très-petites  comme  elles  ;  de  sorte  que  les  résultats  ainsi 
obtenus  pourront  être  aisément  rectifiés  par  un  calcul  ultérieur,  comme 
nous  le  verrons  plus  loin. 
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aborde  le  diamètre  transversal  MM',  au  point  M  pour  aller  en 
ou  au  point  M' pour  revenir  au  point  M,  elle  sera  rencontrée  par 
?rreau  moins  une  fois,  et  pourra  Fêtre  trois  fois  dans  quel- 
s  circonstances.  J'exposerai  ;\  la  fin  du  présent  chapitre  une 
hode  qui  fera  connaître  les  instants  ainsi  que  le  nombre  de 
rencontres,  pour  chaque  position  initiale  assignée  à  la  terre, 
e  veux  seulement  signaler  les  phénomènes  généraux.  A  cha« 
s  de  ces  rencontres,  la  terre  sera  dans  le  plan  de  Tanneau,  qui 
leviendra  alors  invisible,  à  cause  de  sa  minceur.  Or,  quand  la 
e  est  placée  entre  le  soleil  et  la  trace  mobile  de  Tanneau,  celui-ci 
présente  sa  face  éclairée  ;  et  quand  elle  se  trouve  au  delà  de  la 
3  relativement  au  soleil ,  Tanneau  lui  présente  sa  face  obscure. 
]ue  passage  de  la  terre  dans  le  plan  de  Tanneau  amènera  donc 
pareille  alternative  :  soit  de  la  visibilité  à  l'invisibilité,  ce  qui 
tituera  une  disparition  de  l'anneau  ;  soit  de  Tinvisibilité  à  la 
>ilité,  ce  qui  constituera  une  réapparition.  Le  calcul ,  d'ac- 

avec  les  phénomènes,  montre  que  chacun  de  ces  deux  états 

durer  plus  ou  moins  de  temps,  et  même  plusieurs  mois^ 
it  que  le  mouvement  de  la  terre,  combiné  avec  celui  de  la 
î,  ramène  Palternative  contraire. 

>1.  L'exposition  qui  précède  sufBra  pour  l'intelligence  du  ta- 
1  suivant,  dans  lequel  j'ai  rassemblé,  comme  donnéesd'applica- 

vingt-quatre  observations  de  passages  de  l'anneau  par  le  soleil 
ar  la  terre.  Je  les  extrais  d'un  Mémoire  très-étendu  de  Bessel, 
é  dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps  pour  l'an- 
[  838.  Les  lieux  de  la  terre  ou  de  Saturne  que  j'ai  occasion- 
ment  joints,  à  plusieurs  de  leurs  dates,  sont  tirés  de  la 
\aissance  des  Temps  ou  du  Nautical  Almanach.  La  seule  suc- 
3o  de  ces  dates,  aux  époques  où  chaque  série  de  passages 
opérée,  vérifie  déjà  et  confirme  toutes  les  considérations  gc- 
es  que  j'ai  exposées  dans  les  paragraphes  précédents. 
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fcPOQDEa 

des 
passages  observés. 


I714 
1715 


1774 


1789 


i8o3 


Oct.  16 
Fév.  io 
Marsaa 
Juill.13 

•  »••••• 

Fév.  i5 


i833 

1848 


SAKO 

ordinal 

du  jour 

de  ïo])- 

scrvatîon . 


289 

81 

ig3 

>  •  •  •  • 

46 


l32 

285 
II 

95 
181 

125 

340 
283 

29 

4 

167 

k     •     •     •     i 

336 
116 
164 

247 


LOiroiTODB 

hélio- 
ce  11  tri  (}ue 

de 
Saturne. 


o      , 


5.19.57 


II. 21.    I 


5 . 20 . 44 


II. 15.39 


II.20.5o 


5. 2» .44 
5.21. i3 


II. 21. 28 


LATITODS 

hélio- 
centrîque 

de 
Saturne. 


o  / 


2.8    B 


2.9  A 


2.9  B 


—  2.9  A 


2.9  B 
2.8  B 


2.9  A 


C.\R\fT£RE&    UI^TINCTII'S     t>D    GE.tHli     DL°     PlSàlCE- 


5  surface  aiistialu  du  Ta 
O  boréale 

5  boréale 

5  boréale 


O 

G 

$ 
t 

O 

6 

O 


O 

O 


austraVo 


australe 

australe 

boréale 

boréale 

boréale 

boréale 

boréale 

boréale 

australe 

australe 

australe 

australe 


australe 
boréale 
boréale 
australe 


niieau  Dispari  lion.  (Manlj 
BéapparitioiJ. 
O 
R 

U  R  D  non  ohseTSi\i 
R 


>  non  obserf3i)/«.| 

D(LemonDier)jjJ 
D 

R  (Messier.) 

R 
D 
R 
D 
R 
D 
R 
D 
D  R  non  observables 

R 
D 

R 

R(BonaetDawv 


Dans  la  derniière  colonne  on  a  désigné  la  face  australe  ou  boréale  de  l'anneau,  que  l'on  cesse  de  voir  s'il  s'a^^  <^'"" 
diïiparîtion,  ou  que  l'on  commence  à  revoir  s''il  s'agit  d'une  réapparition.   Los  dates  de  jours  ne  sont  pas  toujoo'* '^''^ 
que  les  observateurs  ont  assignées,  mais  celles  que  Bessel  a  jugé  être  les  plus  probables,  en  discutant  les  circoosuocf* 
de  chaque  observation  et  les  instruments  qui  ont  servi  à  l'effectuer.  Ces  dates  comportent  toujours  une  certaine  ctcfl  ■< 
d'incertitude,  surtout  quand  les  instruments  employés  n'ont  pas  une  grande  puissance.  En  général,  et  rartont quxi 
ils  hont  faibles,  on  doit  noter  les  disparitions  un  peu  trop  tôt  et  les  réapparitions  un  peu  trop  tard.  Comme compl'"" 
de  ers  données  phéuoménalcs,  on  a  désigné,  dans  la  dernière  colonne,  celle  des  deux  faces  australe  oa  borea» 
l'anneau  que  l'on  a  cessé  de  voir  dans  les  disparitions,  et  que  l'on  a  commencé k  revoir  dans  les  réapparitions. 
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198.  Après  cet  ex|)osé  général  de  l'hypothèse  d'Huyghens  ^  en- 
ns  daas  les  détails  des  phénomènes  pour  voir  jusqu'à  quel  point 
l'y  accordent.  La  première  épreuve  à  faire  devra  être  de  cal- 
?r  les  périodes  des  deux  genres  de  passage  du  plan  de  l'anneau 

le  soleil  ou  par  la  terre,  et  d'en  vérifier  l'application.  Nous 
ns  reconnu  que  les  passages  par  le  soleil  doivent  se  reproduire 
s  chaque  point  QnytSnj  ^^  ^^  droite  centrale  après  une  revo- 
ta sidérale  de  Saturne,  qui,  selon  notre  tableau  de  la  pag.  266, 
(prend  10759^,22,  ou  29  années  juliennes  de  365J,25,  plus 

jours,  en  négligeant  les  centièmes  de  jour.  Telle  devra  donc 
leur  période.  En  outre,  si  le  plan  de  l'anneau  se  maintient  tou- 
s  parallèle  à  lui-même,  comme  Huyghens  Ta  supposé,  la  Ion- 
ie  hélioceutrique  de  Saturne,  calculée  par  les  Tables  de  celte 
ète,  et  rapportée  à  un  équinoxe  fixe,  devra,  sauf  les  écarts 
sionnelsque  les  erreurs  des  observations  pourront  y  apporter, 
^trouver  la  même  aux  époques  successives  auxquelles  chacun 
3s  passages  s'opérera  (*). 

.'S  passages  du  plan  de  l'anneau  par  la  terre  ont  une  autre  pé-> 
3  de  retours.  Pour  l'obtenir ,  il  faut  trouver  un  nombre  de  re- 
lions sidérales  de  Saturne  qui  concorde  exactement,  ou,  dans 
très- étroite  limite  d'erreur ,  avec  un  nombre  entier  de  rêvo- 
ns sidérales  de  la  terre.  Or,  d'après  le  tableau  de  la  pag.  266, 
pport  des  durées  de  ces  révolutions  est  '  je&Mgîiâr-  ^i  on 
nvertit  en  fraction  continue,  on  trouve,  pour  les  deux  pre- 


La  condition  que  le  plan  de  Tannoau  se  maintienne  constamment  pa- 
î  à  lui-même,  est  admise  par  Huyjrbens  comme  Texpression  sensible 
lénomènes  actuels  ,  mais  nullement  au  sens  absolu.  C^est  ce  que  prouve 
sage  remarquable  :  «  Portasse,  longo  saeculorum  lapsu,  sensim  omnia 

loca  routari  continget,  simili  quodam  motuSaturniglobum  inclinante 
Lie  in  ttillure  nostra  est  is  qui  praecessioncs  aequinoctiorum  eificit  :  atque 
phasiiim  quoque  omnium  loca  iransferri  necesse  erit,  Hoc  Tero  non 

facile  iu  caeteris  pbasibus  quam  in  rotunda  patcscct,.. .  »  Sxstema  Sa- 
m,  pag.  575.  Bessel  admet  ce  mouvement  de  rétrogradation  propre  à 
tetir  ainsi  qu'à  l'anneau  de  Saturne  comme  un  phénomène  théorique- 
certain  ,  dont  il  introduit  la  quantité  à  titre  d^inconnue  dans  ses  cal- 
Voyez  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps  pour  l838,  pag.  3o. 
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inières  réduites ,  ■—  et  -ff .  Je  De  parle  pas  des  suivantes  qui  donne- 
raient des  périodes  trop  longues  pour  pouvoir  être  employées. 

Prenons  la  seconde  •—  qui  sera  suffisamment  approchée  pour 
Tusagé  que  nous  en  devons  faire.  Elle  nous  apprend  que  69  an- 
nées sidérales  comprennent  à  peu  près  2  révolutions  sidérales  de 
Saturne  ;  et  le  calcul  numérique  montre  qu'elles  les  excèdent  de 
31^,6869917.  Ainsi,  après  69  annexes  sidérales  exactes ,  Saturne 
a  fait  plus  de  2  révolutions  sidérales  complètes  dans  son  orbite 
propre;  et,  en  n'ayant  égard  qu'à  son  mouvement  moyen,  sa  lon- 
gitude héliocentrique  est  devenue  plus  grande  que  l'initiale  dv 
i°3'36",85,  arc  qu'il  a  décrit  dans  cet  excès  de  temps  (*).  Cela 
change  donc  ses  rapports  de  position  primitifs  avec  la  terre,  et 
déplace  la  trace  de  l'anneau  relativement  à  elle.  C'est  pourquoi  je 
ne  chercherai  pas  à  déduire  de  cette  période  les  retours  de  ce 
genre  de  passages ,  mais  nous  trouverons  bientôt  le  moyen  d'en 
calculer  directement  les  époques,  quand  nous  aurons  fixé  celles 
des  passages  du  plan  de  l'anneau  par  le  soleil. 

195.  r^ous  attachant  donc  à  ceux-ci  d'abord,  procédons  à  l'ap- 
plication de  la  période  qui  les  ramène.  lis  se  distingueront  des  au- 
tres par  un  caractère  qui  les  rendra  parfaitement  reconnaissables.  Si 
l'orbe  de  Saturne  était  compris  dans  le  plan  de  l'écliptique,  au  mo- 
ment de  ces  passages,  la  longitude  héliocentrique  /  de  Saturne  coïn- 
ciderait avec  la  longitude  de  la  trace  de  l'anneau  sur  ce  plan  ;  et  si, 


{*)  Diaprés  les  données  rapportées  dans  notre  tableau  de  la  pag.  266,  les 
moyens  mouvements  sidéraux  diurnes  delà  terre  et  de  Saturne  >  exprimés  en 
minutes  sexagésimales  d''arc,  ont  les  valeurs  suivantes  : 

Pour  la  terre n  =  59',i3657,     logn  =  1.7718561, 

Pour  Saturne n'=  2',oo758,     log n'==o.  30267 3o; 

en  mnltiplianl  n'  par  31,6869917,  on  trouvera  Parc  décrit  par  Saturne  dans 
ce  nombre  de  jours,  tel  que  jeTai  énoncé  dans  le  texte. 

Si  Ton  veut  avoir  les  mouvements  diurnes  moyen.s  exprimés  en  secondes 
d^arc,  ce  qui  nous  sera  ultérieurement  commode  pour  quelques  applications; 
il  faudra  les]]muUiplier  par  60,  ce  qui  donnera  : 

Pour  la  terre n  =  3548'',i93,     log  n  =  3.55ooo73, 

Pour  Saturne n' =    10.0", ^55 ,     log  n'  =  rî .  080814^  • 
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re,  cet  orbe  était  circulaire,  la  trace  le  coupant  suivant  un  de 
imètres,  les  passages  qui  s'opéreraient  aux  points  opposés  de 
mètre  correspondraient  à  des  longitudes  /  et   i8o"  -h  /.  Le 
inclinaison  de  Forbe  de  Saturne  sur  TécUptique ,  et  la  peti- 
le  son  excentricité ,  doivent  rendre  ce  caractère  d'opposition 
oigne  de  la  réalité,  et  fournir  ainsi  une  valeur  approchée  de 
^tude  de  la  trace ,  dans  les  valeurs  de  /  qui  le  présentent. 
les  passages  du  plan  de  Tanneau  par  la  terre ,  nu  contraire , 
t  par  notre  fi^,  4^  que,  même  en  admettant  les  limitations 
lentes,  la  longitude  héliocen trique  de  Saturne,  aux  instants  où 
pèrent,  pourra  varier  de  chaque  côté  de  la  droite  centrale 
„  depuis  -I-  Cfl  jusqu'à  —  v^^  c'est-à-dire  dans  une  amplitude 
de  1 1^  2,'  &\  et  dans  des  portions  diamétralement  opposées  de 
e,  ce  qui  les  distinguera  suffisamment  des  premiers.  M'ap- 
t  donc  sur  ces  caractères,  j'ai  marqué  du  signe  Q,  celles  des 
ations  que  la  constance  ou  l'opposition  des  longitudes  hé- 
triques  /  de  Saturne  ,  montrait  appartenir  à  des  passages  du 
e  Tanneau  par  le  soleil,  et  j'ai  marqué  les  autres  du  signe  ^  , 
>t  celui  de  la  terre.   On  voit  que  ces  longitudes  héliocen- 
s  forment  deux  séries  distinctes.  Dans  l'une ,  appartenant  à 
itié  boréale  de  l'orbite ,  les  valeurs  de  /  s'écartent  peu  de 
;  dans  l'autre ,  appartenant  à  la  moitié  australe ,  elles  s'écar^ 
paiement  peu  de  sa  valeur  supplémentaire  i  i'2i^.  Outre  les 
tons  occasionnelles  que  doivent  y  introduire  les  incertitudes 
)serv ations,  et  les  perturbations  que  l'anneau  partage  avec 
le,  elles  sont  ici  affectées  de  la  précession  qui  les  rend  quelque 
roissantes,  parce  que  les  ayant  prises  dans  les  éphémérides, 
ont  rapportées  à  Téquinoxe  mobile  de  chaque  époque.  Mais 
ela  est  sans  importance  pour  l'usage  que  j'en  veux  faire. 
i.  Je  considère  d'abord  la  série  des  passages  Q,  qui  se  sont 
s  dans  la  moitié  boréale  de  l'orbite  de  Saturne ,  la  longitude 
entrique  de  cette  planète  étant  d'environ  5*  21°.  Comme  les 
que  notre  tableau  leur  assigne,  sont  exprimées  en  anne'es  ju- 
s  assujetties  à  l'intercalation  quadriennale ,  il  faut  mettre  la 
ie  de  leurs  retours  sous  une  forme  telle,  qu'on  puisse  immé- 
(lent  la  leur  appliquer.  Pour  cela,  je  nomme  a  les  années  ju- 
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liennes  de  365^,25,  et  c  les  années  communes  de  365  jours.  Alors 
désignant  par  P  la  période  calculée ,  je  la  décompose  en  années  a 
et  c,  comme  il  suit  : 

P  =  29*  -H  167J  =  28*  -h  i*=  -H  i67J,25, 
2  P  =  56^  +  2*=  +  334J,5o. 

Alors  décomposant  aussi  les  dates  données,  de  manière  à  y  sépa- 
rer les  a  et  les  c ,  j'y  ajoute  progressivement  P  ou  2  P,  selon  que 
cela  est  nécessaire  pour  rejoindre  chaque  passage  de  même  sorte 
qui  a  été  ultérieurement  observé  ;  et  j'obtiens  ainsi  le  tableau 
suivant,  où  les  dates  données  parla  période?  sont  comparées 
aux  dates  réelles.  J'ai  pris  pour  point  de  départ  le  passage  0 
dei7i5(*). 

Retour  des  passages  à  5*,2i**  nœud  Q„. 


DA.TES    CALCULÉES. 

bATSS    OBSEKVKES 

EUCÈS  DES    DATtS 

cslcttlces.    ' 

1715 

Février       10 

1715 

Février     10 

■+- 

i 
0,0  donnée. 

1774 

Janvier        9y5o 

1774 

Janvier      1 1 



1,5 

i8o3 

Juin  .         37 

i8j3 

Juin           iG 

-H 

11,0 

i839B 

Novembre  29 

l832B 

Décembre  i 

— 

a,o 

Je  considère  de  même  les  passages  0  qui  se  sont  opérés  dans  la 
moitié  australe  de  Torbite  de  Saturne.  Mais  je  prends  pour  point  de 


C^)  Pour  appliquer  la  période  aux  dates  successives ,  en  ayant  égard  à  Tin- 
tercalation  quadriennale  qui  les  affecte,  il  faut  ici  les- rapporter  à  la  pre- 
mière année  bissextile  qui  les  précède,  comme  on  le  Toit  dans  rexempic 
suivant  t 

i«r passage  I7i5-h4'^=  1712*-»- 3<^H-   l\ô, 

2? 56«-i-'^c^33^j^5o 

Somme i76:5«-j-5c-t-375J,5o=  i768«-+-6c-f-io,5o=  1772*  h- 2^+9^.50 

Et  enfin  {I774  janvier  Q,.*)©. 
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:  celui  de  1 789 ,  et  non  celui  de  1 760 ,  Tobservation  de  Le- 
er,  la  seule  qui  le  constate,  étant  justement  suspectée  d*avoû? 
)p  tardive. 

Retour  des  passages  à  1 1'  21**  nœud  ^„. 


DATCS   C*LCOï.KES. 

DATES  OMeif^Ésa. 

E'XCÈS    OIS    DATES 

calculées. 

OB    Avril          25,75 
9      Octobre      1 0 
8      Septembre  8,5 

1760     M9i               I'2 
1789    Octobre      10 
1848    Septembre  3 

-   i6%5 

0^0  donnée. 
4-    5,5 

comparaisons  suffisent  pour  montrer  la  justesse  de  la  pé- 
si  l'on  considère  toutes  les  circonstances  occasionnelles  qui 
it  en  déranger  l'application. 

,  Les  passages,  qui  se  suivent  immédiatement  d'une  série. à 
,  ne  se  succèdent  pas  à  des  intervalles  de  temps  égaux.  Par 
e,  en  désignant  par  i*  l'année  julienne  de  365J,25,  comme 
ivons  fait  ci-dessus ,  on  a  ; 

\  Q«  •  i76oBmai  12  à  1774  janvier  n,  intervalle  i'3*-t-243i,75, 
i  Qjj  :  1774  janvier  II  à  1789  octobre  10,  intervalle  i5*-ha72i,25. 

ces  relatif  du  second  intervalle  s'explique  par  \^fig>  44>  ^"i 
nte  l'ellipse  de  Saturne  ayant  son  foyer  de  circulation  au 
iu  soleil  en  G.  Aux  deux  époques  ici  considérées,  le  péri- 
î  cette  ellipse  se  trouvait  presque  à  3*  de  longitude ,  l'aphé- 
.  Ainsi,  en  allant  de  11*21®  à  5*  21%  ou  de  y„à  Q„,  Sa- 
arcourt  la  moitié  de  son  orbite  qui  contient  le  périhélie  ; 
lant  de  5"  21®  à  11»  21**  ou  de  Q„à  y„,  il  parcourt  la  moi - 
contient  Taphélie.  La  première  est  plus  courte  que  la  se- 

et  la  vitesse  de  circulation  y  est  plus  grande.  De  là  résulte 
[té  des  temps  employés  à  les  parcourir.  La  somme  de  ces 
les  se  trbiive  être  ici  7.9*  -f-  i5oJ,75,  au  lieu  de  29  -f-  167J , 
résente  une  révolution  sidérale  complète  de  Saturne.  La 
ice  i&,25  est  justement  l'erreur  du  passage  de  1760B. 

v.  28 
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Ayant  ainsi  constaté  que,  dans  chaque  série.,  les  passages  re- 
viennent toujours  après  une  révolution  complète  de  Saturne,  il 
s'ensuit  que  ces  deux  situations  de  Panneau  répondent  toujours 
aux  mêmes  points  de  l'orbite  de  cette  planète ,  c'est-à-dire  que  le 
plan  de  l'anneau  reste  constamment  parallèle  à  lui-même  sur  t  or- 
bite de  Saturne  y  et,  par  conséquent,  sa  trace  sur  le  plan  de  Véclip- 
tique  doit  toujours  faire  y  avec  la  trace  de  V orbite  ^  un  angle  con- 
stant, 

196.  Maintenant,  d'après  ce  qui  a  été  remarqué  dans  le  §  195, 
la  longitude  absolue  de  cette  trace  doit  différer  quelque  peu  des  Ion- 
gitudes  héliocentriques  de  Saturne ,  et  il  nous  reste  à  déterminer 
quelle  a  dû  être  cette  différence  dans  les  divers  passages  dont  nous 
venons  de  calculer  les  retours.  Elle  doit  dépendre,  à  la  fois,  de  la 
quantité  dont  Saturne  se  trouvait  alors  au-dessus  ou  au-dessous  du 
plan  de  l'écliptique ,  c'est-à-dire  de  sa  latitude  boréale  ou  australe 
qui  est  connue  par  les  Tables;  et,  aussi,  de  l'inclinaison  de  l'anneau 
sur  ce  plan.  Pour  tirer  cet  élément  des  phénomènes,  il  nous  devient 
nécessaire  d'étudier  les  formes  diverses  sous  lesquelles  une  circon- 
férence de  cercle  doit  se  présenter ,  selon  les  points  de  vue  d'où  on 
l'observe.  Dans  cet  effet  de  perspective,  l'œil  de  l'observateur  est 
le  centre  d'un  cône  de  rayons  visuels,  qui  a  pour  base  le  cercle 
donné.  La  ligne  menée  de  l'œil  de  l'observateur  au  centre  du  cer- 
cle forme  l'axe  du  cône ,  axe  qui  est  en  général  oblique  sur  sa  base. 
Si  l'on  mène  un  plan  perpendiculaire  à  cet  axe ,  il  coupera  le  côoe 
suivant  une  ellipse  dont  la  position  et  Taplatissement  dépendront 
de  la  plus  ou  moins  grande  obliquité  du  cône ,  et  par  conséquent 
de  la  position  de  l'observateur.  C'est  cette  ellipse  qui  forme  à  ses 
yeux  le  contour  apparent  de  l'anneau.  Il  faut  par  conséquent  dé- 
terminer ses  dimensions ,  et  la  direction  de  ses  axes. 

Pour  y  parvenir,  menons  par  l'axe  du  cône  un  plan  perpendi- 
culaire au  plan  de  sa  base.  Ce  plan  partagera  le  cône  oblique  en 
deux  portions  symétriques  ;  il  coupera  donc  aussi  l'ellipse  symé- 
triquement. Il  est  facile  de  voir,  par  la  géométrie,  qu'il  contiendra 
le  petit  axe,  et  que  le  grand  axe  lui  sera  perpendiculaire. 

Il  semble,  au  premier  coup  d 'œil,  que  le  centre.de  l'ellipse  doit  se 
trouver  sur  l'axe  du  cône ,  et  que  son  grand  axe ,  parallèle  au  plan 
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a  base  circulaire,  doit  être  égal  au  diamètre  de  cette  base;  Mais 
e  supposition  n'est  pas  rigoureuse.  Lorsque  Tinclinaison  de 
»  sur  la  base  du  cône  est  moindre  qu^un  angle  droit ,  ce  qui 
i  lieu  dans  les  phénomènes  que  nous  aurons  ici  à  considérer, 
?ntre  de  Tellipse  est  un  peu  abaissé  au-dessous  du  plan  de  la 

du  cône,  et  son  grand  axe  est  aussi  plus  grand  que  le  diamè- 
le  celte  base.  Ces  différences  viennent  die  ce  que  la  moitié  de  la 

qui  se  trouve  la  plus  voisine  de  l'observateur  lui  parait  plus 
de  que  Tautre  moitié.  Mais  Tinégaiité  diminue  à  mesure  que 
ervateur  s'éloigne ,  et  elle  devient  tout  à  fait  insensible  quand 
istance  est  extrêmement  grande ,  par  rapport  au  rayon  de  la 
;  ce  qui  est  le  cas  de  l'anneau  de  Saturne ,  quand  nous  Tob- 
)ns  de  la  terre.  Alors  le  centre  de  l'ellipse  coïncide  avec  le 
'e  de  la  base,  son  grand  axe  est  égal  au  diamètre  de  cette  base, 
rpendiculaire  à  Taxe  du  cône  ;  enfin  le  petit  axe  est  au  grand 
ne  le  sinus  de  l'inclinaison  de  l'axe  sur  le  plan  de  la  base  est 
iité(*). 


Tous  ces  résultats  se  déduisent  ensemble  de  TéquatiOD  du  cône  obli- 
e  vais  en  donner  ici  Panalyse. 

amons  r  le  rayon  du  cercle  qui  sert  de  base  au  cône,  et  rapportons  les 
de  sa  circonférence  à  des  coordonnées  rectangulaires  jc  et  ^,  qqi  se 
nt  à  son  centre.  L^ëquation  de  cette  circonférence  sera 

3 s  maintenant  un  troisième  axe  de  coordonnées  s  perpendiculaire  au 
es  xy^  Puis  supposons  Tobservatcur  placé  en  M'^Jig.  /\5,  dans  la  par- 
titive du  plan  des  x  et  s,  et  que  ses  cordonnées  soient  x'  et  s'.  Cette 
tition  ne  particularise  en  rien  le  problème;  car  on  peut  toujours  pren- 
axes  des  coordonnées  de  manière  qu^elle  soit  remplie.  En  represen- 
ir  R  la  distance  de  Tobservateur  à  l'origine,  et  par  i  Tinclinaison  de 
nr  le  plan  de  ta  base,  comptée  en  allant  de  +«  vers  +«,  nous  au- 

x'  =  Rco8i,    «'  =  Rsini. 
posé,  cherchons  inéquation  du  cône  oblique.  Par  le  point  où  se  trouve 

;s  signes  de  ces  expressions  sont  ici  établis,  en  supposant  ponr  type  du  raisonnement 

moindre  qu'un  drt>it,  comme  il  le  sera  dans  les  phénomènes  que  nous  allons  étudier. 

se   aiodifieraient  d*enx-m<mes  convenablement,  ponr  tontes  les  valenrs  quelconques 

Ton   Toodrait  y  introduire  en  les  comptant  continûment  dans  le   même  sens,  des 

i  les  -+-  s. 

28.  • 
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197.  On  voit  par  ces  résultats  que  si  l'on  mesure  avec  un  mi' 
cromètre  le  rapport  des  deux  axes  de  Vellipse  à  un  instant  quel- 


Tobservateor,  menons  une  génératrice  quelconque  de  ce  cône  ;  ses  équations 
seront  de  la  forme 

X  —  Rco8i  =  a(«  — R  sini),      /  =  /3(r  —  R  sin  i). 

Aux  points  où  elle  perce  le  plan  des  j^,  on  a 

X — Rcosi  =  —  «Rsini,      j^  =  ^  jS.R  sin  i  ^ 

et  les  coordonnées  x,  y,  doirent  satisfaire  à  Péquatiôn  du  cercfle,  en  sorte 
que 

R*  (cosi  —  (X  sini)» H-  /3*R»  sin*i  =r*. 

Si  Pou  élimine,  entre  cette  équation  et  les  deux  équations  de  la  droite  pri- 
mitive, les  quantités  a  et  ^  qui  particularisent  une  génératrice,  on  aura 
réquation  du  lieu  des  génératrices ,  c^est-à-dire  Péquatiôn  de  la  surface  do 
cône. 

Or 

_  ar  —  R  cos  i  _  r         , 

e  —  R  8in  i  z  —  R  sin  i 

donc 

R*(«cos«  — xsinO*-t-/"R*8in»«=r«(s  — Rsini)». 

Pour  obtenir  Péquatiôn  de  Pellipse ,  intersection  de  ce  cône  par  un  pian 
perpendiculaire  à  PaxeM'G  et  passant  par  Porigine  G,  nous  transformerons 
d^abord  les  coordonnées  x  et  s  en  d^autres  x',  y',  aussi  rectangulaires, 
situées  dans  le  même  plan  et  passant  par  la  même  origine,  comme  le  ré- 
présente la  fç,  4^.  Nous  aurons  en  général  {*)  : 

r  =  x'  cos  a  —  »'  sin  a,      «  =  x'  sin  a  -H  «'  cos  a  ; 

ce  est  Pangle  formé  par  le  nouTel  axe  des  x'  avec  Pancien  axe  des  x,  en  ailaoi 
de  -f-«  vers  +  s.  Prenons  ce  nouvel  axe  de  manière  quHl  soit  perpendiculaire 
h  Paxe  du  cône  ;  pour  cela  il  suffit  de  faire 

•  «  = l  , 

a        ' 
ce  qui  donne 

sin  a  =  cos  t ,    cos  a  =  —  sin  i  ; 

et  par  conséquent 

X  =  —  x'  sin  i  —  b'  cos  i ,    «  =  x'  cos  i  —  ^  siu  i. 
Les  conditions  conTentionnellement  assignées  à  cette  transformation .  et 

{,*)  Voyei  Géomélrh  mnaljii^ue,  8«  idition,  pag.  i53. 
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]iie,  bn  aura,  pour  le  même  instant,  rinclinaison  i  de  Taxe 
le  plan  de  la  base.  En  faisant  cette  observation  dans  le  temps 


.  45,  qui  les  représente,  montrent  que  les  x'  positifs  stfdirigent  au-dessus 
an  des  xjr,  et  les  négatifs  au-dessous,  quand  Pangle  1  est  moindre  qu'un 
,  comme  nous  Pavons  supposé. 

rsque  nous  aurons  substitué  ces  valeurs  de  x  et  «  dans  Téquation  du 
,  si  nous  voulons  avoir  Tinterseetion  de  sa  surface  par  un  plan  perpen- 
lire  à  Taxe,  il  suffira  de  faire  5'  =  o  ;  mais  puisque  nous  ne. cherchons 
'équation  de  cette  intersection ,  nous  pouvons  tout  de  suite  faire  s*  nul 
les  valeurs  générales  de  x  et  de  « ,  puis  les  substituer  dans  l'équation  du 
En  faisant  cette  substitution ,  et  réduisant,  on  trouve 

(R*— r«cos»i)x'«H-aRr*sinicosi.x'  — R«sinM(r«— j*)=o; 

équation  est  celle  d'une  ellipse,  dont  le  centre  est  situé  sur  Paie  des  x', 
le  leur  origine.  Pour  la  ramener  à  ce  centre,  transportez-y  Porigine 
nouvelle  variable  x",  telle  qu'on  ait  généralement 

x'  =:  x"  -♦-  C  f 

éterminez  c  de  manière  à  faire  disparaître  le  terme  affecté  de  la  pre- 
puissance  de  x'',  dans  Péquation  résultante.  Vous  trouverez  ainsi 

r       r  sin  i  cos  i 

C  =  -g. 


Ltion  de  Pellipse,  rapportée  à  son  centre  et  à  ses  axes,  sera  donc 

R4  gA  gin*  ; 

(R«-r«cos«i)x»*4-R«sin«i.r'=s5 r^î 

^  '  R*  —  r*  cos*  i 

B  demi  grand  axe,  dirigé  sur  lesy>  est 


v^ 


r*         ,. 


mi  petitaxe,  dirigé  suivant  les  x^,  est 

r  sin  i 


e  de  la  constante  c  montre  qu'en  supposant  l'angle  i  moindre  qu'un 
le  centre  de  Pellipse  est  abaissé  au-dessous  de  Paxe  du  cône,  confor* 
t  aux  conditions  de  perspective  signinlées  dans  le  texte, 
utre ,  le  rapport  du  petit  axe  de  Pellipse  à  son  grand  axe  est  toujours 
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OÙ  la  terre  se  trouve  à  90  degrés  de  l*un  ou  de  Fautre  des  nœuds 
de  Tanneau ,  on  en  déduit  immédiatement  Tinclinaison  de  Tan- 
neau  sur  Féclip tique. 

En  effet,  lorsque  la  terre  se  trouve  à  90  degrés  d'un  des  nœuds 
de  ranneaii ,  le  plan  mené  parla  terre  et  par  Saturne,  perpendi- 
culairement à  récliptique,  se  trouve  en  même  temps  perpendicu- 
laire au  plan  de  Tanneau;  et  par  conséquent  la  ligne  droite  sui- 
vant laquelle  il  le  coupe,  mesure  l'inclinaison  de  Tanneau  sur 
récliptique.  Soient  {fig.  46)  AA'E  cette  droite,  IT  l'intersection 
du  plan  coupant  avec  récliptique ,  T  la  terre,  C  le  centre  du  globe 
de  Saturne,  et  A  A'  l'étendue  réelle  de  Tanneau.  L'observation  fait 
connaître  les  angles  visuels  ATC,  A'TC,  qui  sont  sensiblement 
égaux  entre  eux,  à  cause  de  la  petitesse  de  l'anneau  comparée  au 
grand  éloignement  de  Saturne;  et  chacun  d'eux  mesure  le  demi 
petit  axe  de  Tellipse.  Or,  suivant  les  observations,  ce  petit  axe  est 
à  très-peu  près  la  moitié  du  grand  parallèle  à  Técliptique,  c'est-à- 
dire  que  a' a  est  la  moitié  de  A' A;  car  le  grand  axe  de  l'ellipse 
est  le  diamètre  de  l'anneau  lui-même.  D'après  cela ,  le  sinus  de 


égala 

si  ni 


v^ 


»-gï<îo»** 


L^ellipse  B^a mincit  donc  à  mesure  que  l'observateur  se  rapproche  do  plao 
de  Tanneau;  et  elle  se  réduit  à  un  simple  filet  rectiligne,  quand  il  se  trouTe 
dans  ce  plan  môme.  Sous  un  tel  aspect,  Tanneau  serait  imperceptible,  s^il 
était  sans  épaisseur;  et  s^il  restait  encore  visible,  ce  aérait  par  la  portion  de 
lumière  que  sa  trancbe  reçoit  du  soleil* 

Si  Ton  suppose  que  le  rayon  r  de  la  base  da  eône  est  extrêmement  petit  par 
rapport  à  la  distance  R  de  Tobservateur,  supposition  qui  peut  bien  ajuste  U- 
tre  être  employée  pour  Saturne ,  quand  on  Pobserve  de  la  terre  ;  alors  les  ter- 

mes  affectés  du  coefficient  =r  deviendront  extrêmement  petits  et  insensibles. 

n. 

£n  faisant  abstraction  de  ces  termes,  le  demi  grand  axe  deviendra  égal  •  r  oa 

au  rayon  de  la  base  du  cdne  ;  le  demi  petit  axe  sera  r  sio  i ,  c^est-à-dire  égal 

AU  premier  multiplié  par  le  sinus  de  rinclinaidon  de  l'axe  sur  le  plso  de 

Tanneau  j  enfin  la  distance  du  centre  de  rellipteau  centre  de  la  base,  et  par 

conséquent  au  centre  de  Saturne,  pourra  être  regardée  comme  nulle.  Cesooi 

encore  les  résultats  énoncés  dans  le  texte. 
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igleC«A,  qui  est  représenté  par  —  »  se  trouve  égal  à  7;  et 

r  conséquent  l'angle  CA  a  ou  CAT  lui-mérae  est  égal  à  3o  de- 
^  (le  la  division  sexagésimale.  En  ajoutant  à  cet  angle 
E  +  CTA^  c'est-à-dire  la  latitude  géocentrique  de  Saturne, 
s  la  moitié  du  petit  axe  de  Tellipse,  la  somme  donnera  l'angle 
iy  puisque  celui-ci  est  extérieur  au  triangle  EAT.  Cet  angle  lEA 
l'inclinaison  I  du  plan  de  l'anneau  sur  l'écliptique. 
tfaraidi  l'a  évalnée  ainsi  à  31*^20',  en  1767.  Il  est  nécessaire  de 
cifier  l'époque  de  la  détermination ,  parce  que  le  déplacement 
iilaire  du  plan  de  l'écliptique  occasionne  une  variation  du  même 
re  dans  la  quantité  absolue  de  l'inclinaison  sur  ce  plan.  A  la 
:e  d'un  travail  très-étendu ,  qui  est  inséré  dans  les  additions  à 
Connaissance  des  Temps  pour  i838,  Bessel  donne  comme  ex- 
ssion  générale 

I  =  28"  io'44"  —  o",  35  (T -.  1800). 

temps  4-  T  est  compté  en  années  juliennes  à  partir  du  i*' jan- 
'  1800. 

et  te  formule  fait  I  un  peu  moindre,  que  Maraldi  et  les  astronomes 
nême  temps  ne  le  supposaient  ;  ce  qui  vient  probablement  de  la 
culte  qu'ils  devaient  avoir  à  mesurer  exactement  le  rapport  des 
X  axes  de  l'ellipse  apparente.  Au  reste,  en  supposant,  comme 
,  que  ce  rapport  soit  celui  de  i  à  2,  on  voit  tout  de  suite  que 
;linaison  I  ne  différera  que  très-peu  de  3o  degrés ,  puisque  des 
X  angles  qu'il  faut  ajouter  à  ce  nombre  pour  la  compléter,  le 
nier,  qui  exprime  la  latitude  de  Saturne,  est  toujours  fort  petit, 
i  second^  qui  est  le  demi  petit  axe  de  l'ellipse,  est  moindre  que 
•econdes. 

|uand  on  a. une  valeur  approchée  de  cet  angle,  et  que  l'on  con- 
la  longitude  ^es  nœuds  de  l'anneau ,  il  est  facile  de  calculer, 
très  le  mouvement  de  Saturne,  les  variations  que  l'aplatisse- 
it  de  l'ellipse  doit  subir,  dans  l'intervalle  de  quelques  jours, 
it  et  après  l'époque  du  maximum  d'inclinaison.  Par  ce  moyen, 
éduit  à  cette  époque  les  mesures  de  l'ellipse  faites  quelques 
'S  avant  et  quelques  jours  après.  Le  résultat  moyen  de  toutes 
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ces  mesures  donne,  avec  plus  d'exaclitude,  les  rapports  des  deux 
axes  de  Tellipse  pour  l'instant  du  maximum  d'inclinaison. 

Mais,  pour  faire  ces  observations,  il  faut  que  la  terre  se  trouve 
à  go  degrés  des  nœuds  de  l'anneau,  afin  que  la  projection  de  Taxe 
du  cône  sur  Técliptique  soit  perpendiculaire  à  la  trace  de  Tanneaa 
sur  le  même  plan.  Comment  a-t-on  pu  reconnaître  cette  position, 
lorsque  la  longitude  des  nœuds  de  Panneau  n'était  pas  encore 
connue?  On  y  est  parvenu  d'après  un  autre  caractère  qui  est  par- 
ticulier à  cette  situation  de  Panneau;  c'est  que  l'ouverture  de 
l'ellipse  est  alors  la  plus  grande  possible,  car  cette  ouverture  est 
à  très*peu  près  proportionnelle  au  sinus  de  l'inclinaison  de  l'axe 
du  cône  sur  le  plan  de  l'anneau  ;  or,  il  n' j  a  aucune  position  o& 
cette  inclinaison  soit  plus  grande  que  quand  la  terre  est  le  plus 
loin  possible  de  la  trace  de  l'anneau ,  c'est-à-dire  quand  elle  se 
trouve  à  90  degrés  de  ses  nœuds. 

D'ailleurs,  les  circonstances,  spécialement  favorables  aux  obser- 
vations de  ce  genre,  sont  indiquées  avec  une  approximation  déjà 
très- suffisante,  par  les  valeurs  des  longitudes  héliocentriques  dans 
lesquelles  Saturne  se  trouve  aux  époques  des  passages  du  plan  de 
l'anneau  par  le  soleil,  puisque^  en  raison  de  la  petitesse  de  ses  lati- 
tudes, la  trace  de  l'anneau  sur  l'écliptique  ne  doit  que  trè»-peu  en 
différer.  Sachant  donc  que  ces  passages  s'opèrent  aux  deux  points 
opposés  de  l'orbite  qui  sont  situés  vers  5'  21°,  et  1 1*  21°  de  longi- 
tude, on  n'a  qu'à  augmenter  de  3'  chacun  de  ces  nombres;  et  eu 
supprimant  les  circonférences  entières ,  on  aura 

8»  21»*     et     2»2i° 

pour  les  longitudes  héliocentriques  de  Saturne,  auxquelles  l'ellipse 
de  l'anneau  se  présentera  très-approximativement  aux  observa- 
tions dans  son  maximum  d'ouverture  par  l'une  ou  l'autre  dé  ses 
faces  ;  en  sorte  que  cette  condition  de  maximum  permettra  déjà 
de  l'y  mesurer,  et  d'en  conclure  l'inclinaison  I,'sans  une  sensible 
erreur,  sauf  à  revenir  ultérieurement  sur  ces  déterminations,  si 
on  le  juge  convenable,  quand  la  longitude  des  nœuds  de  l'anneau 
sera  plus  rigoureusement  connue. 

198.   Nous  avons  maintenant  toutes,  les  données   nécessaires 


■ 
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ur  déterminer  la  longitude  exacte  de  la  trace  du  plan  de  Tan- 
au  sur  le  plan  de  Técliptique,  en  ayant  égard  aux  latitudes  de 
tnrne  ;  ce  qui  est  le  complément  de  recherches,  que  j'ai  annoncé 
as  le  §  196.  Tel  est  l'objet  de  la  fig.  47- 
L'orbite  de  Saturne  y  est  représentée  en  projection  sur  le  plan 
récliptiqiïe,  ayant  pour  foyer  de  circulation  le  soleil  situé  en  0. 
»  est  la  trace  du  plan  de  l'anneau  sur  Fédiptique,  quand  ce  plan 
;se  par  le  soleil ,  A  désignant  son  nœud  ascendant  placé  dans 
noitié  boréale  de  l'orbite  de  la  planète,  D  son  nœud  descendant 
ce  dans  la  moitié  australe.  S ,  S'  représentent  les  positions  de 
urne  au-dessus  ou  au-dessous  de  l'écliptique  aux  instants  de 
passages;  SPO,  S'P'O  étant  alors  ses  latitudes  héliôcen triques, 
éale  ou  australe.  H-  X,  — X  ,  et  OP,  OP'  les  rayons  vecteurs 
nétrâlement  opposés,  auxquels  correspondent  à  ces  mêmes 
ânts  les  longitudes  pareillement  héliocentriques  /,  et  i8o^+  /, 

je  nomme  par  abréviation  /'.  Dans  ces  deux  positions  de 
ime^  aa'  représente  l'anneau  dont  le  plan  prolongé  va  rencon- 

sa  trace  en  A  ou  en  D  en  formant  avec  l'écliptique  l'angle 
au  -h  I  ou  -^I.  Maintenant,  concevons  trois  rayons  visuels 
ifinis,  partant  du  centre  O,  et  dirigés,  d'une  part  aux  points 
,  A,  de  l'autre  part  aux  points  S^  P',  D.  Ils  formeront  sur  la 
^re  céleste  deux  triangles  sphériques,  égaux  et  symétriquement 
3s,  le  premier  au-dessus,  le  second  au-dessous  du  plan  de 
iptique  ;  dans  ces  triangles,  on  connaîtra  l'angle  en  P  ou  en  P' 
est  droit,  les  latitudes  H-  > ,  —  X,  et  l'angle  opposé  H- 1,  —  I. 
c,  en  nommant  N  la  longitude  du  nœud  ascendant  A,  et  N' 
\  du  nœud  descendant  D,  comptées,  comme  toujours,  à  par- 
u  point  équinoxial  T»  dans  le  sens  marqué  par  les  flèches 
le  contour  de  l'orbite,  et  le  même  que  pour  les  points  de  pro* 
on  P,  P',  on  aura 

si„(/_N)  =  î^.     sin(/'-N')  =  î^;; 
^  ^       tangl'  ^  ^       tangl' 

?n  nommant  a  l'arc  dont  le  sinus  est  donné  par  la  valeur  nu- 
que du  second  membre  de  ces  équations , 


44  2  A9TRONOMIK  , 

S*il  s'agissait  d'un  passage  <le  la  terre  dans  le  plan  de  Tannean ,  la 
même  construction  servirait  encore,  en  prenant  la  terre  T  située 
hors  du  centre  de  Forbite,  pour  origine  des  rayons  visuels,  comme 
le  montre  la  partie  de  notre  fig,  47?  ^^  nous  avons  représenté 
seulement  la  portion  de  cette  construction  qui  s'applique  à  la 
moitié  boréale  de  l'orbite.  Alors  la  droite  Ai  Oi  est  la  trace  mobile 
de  Tanneau  dans  sa  position  actuelle;  S|  esc  Saturne,  ayant  pour 
latitude  et  longitude  géocentriques  \  et  /,  celle-ci  comptée  à  partir 
du  point  équinoxial  Ty  situé  à  l'infini  sur  la  sphère  céleste.  Les 
formules  donnent  donc  les  longitudes  héliocentriques  N| .,  M',  dej 
deux  nœuds  A|,  Di  de  la  trace  mobile,  lesquelles  sont  les  mêmes 
que  celles  des  deux  nœuds  A,  D  de  la  parallèle  à  cette  trace  menée 
par  le  centre  du  soleil.  Ce  procédé  de  réduction  est  dû  à  Maraldi, 
qui  l'a  employé,  en  1715,  dans  un  Mémoire,  où  il  rapporte  des 
observations  très-curieuses  sur  les  apparences  variées  de  l'anneaa 
de  Saturne  (*). 

Je  vais  l'appliquer,  comme  exemple ,  aux  passages  du  plan  de 
Tanneau  par  le  soleil,  dont  j^ai  rassemblé  les  dates  dans  le  tableau 
de  la  pag.  4^8-  J'^i  supposé  dans  le  calcul  l'inclinaison  I  égale  à 
3o  degrés.  Alors,  pour  le^  latitudes  ±:  2** 8',  ±2^9',  les  valeurs 
de  /  — N  sont  3»4i'3o"  et  3^43' 1 3";  mais  je  néglige  les  se- 
condes ,  parce  que  les  dates  assignées  par  Tobservation  aux  pas- 
sages, étant  susceptibles  d'incertitudes  qui  s'étendent  à  quelques 
jours ,  les  longitudes  héliocentriques  de  Saturne ,  auxquelles  on 
rapporte  ces  phénomènes,  peuvent  être  en  erreur  d'autant  de 
fois  2  minutes.  Les  valeurs  partielles  ainsi  obtenues  pour  les 
longitudes  N,  N'  des  deux  nœuds,  ascendant  et  descendant,  de 
l'anneau  sont  consignées  au  tableau  suivant  : 


(*)  Académie  des  Sciences,  171 5  et  1716.  - 
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N. 

N' 

niS      Février       lo 

s      0       / 

5. 16.16 

«    0    ; 
11.17.18? 

II  17.  7 
II. 18.11 

i'76oB    Mai             12?. 

mA      Janvier       il 

5.17.   1 

5.17.   1 
5.17.3a 

itSq      Octobre      lo 

i8o3      Juin            16 

i83s     Décembre    i 

1848     Septembre  i5 

Valeura  moyennes. . 

»     0     f    ff 
5.16.57.30 

11.17.34.0 

Époqae  moyenne. . . 

1781 

1799 

k  travers  les  inégalités  de  ces  résultats,  on  distingue  un  accrois-, 
lent  progressif  avec  le  temps,  lequel  doit  être  attribué  à  la  pré- 
>ion.  Par  exemple,  de  1716  à  1 832 ,  il  s'est  écoulé  117  ans, 
,  en  supposant  la  précession  de  5o'',  i  par  année ,  produisent 
s  la  longitude  de  N  une  augmentation  de  i**  87'  i2'\  De  sorte 
l'observation  de  1 7 1 5,  ramenée  à  1 832,  deviendrait  5*  1 7^54'- 
même,  entre  les  dates  moyennes  1 781. et  1799,  il  s'est  écoulé 
années,  pendant  lesquelles  les  longitudes  ont  augmenté  de 
2'^;  ce  qui,  étant  ajouté  à  la  moyenne  de  N,  la  porte  à 
7**  1 2'  32'',  et  la  rapproche  de  la  moyenne  trouvée  pour  N'. 
s  je  ne  donne  tout  cela  que  pour  des  évaluations  approximatives, 
lesquelles  la  valeur  adoptée  pour  Tinclinaison  I  a  une  influence 
sidérable.  Car,  par  exemple,  si  l'on  suppose  I  égal  à  28°-io'4^'' 
[800,  comme  le  fait  Bessel,  les  réductions'/  —  N  deviennent 
i  fortes  de  17'  17''^,  ce  qui  rabaisserait  notre  moyenne  de  17 81 
16** 40' ^7"*  Alors,  pour  la  ramener  à  1801,  il  faut  y  ajouter 
2'\  valeur  moyenne  de  la  .précession  dans  cet  intervalle  de 
années.  Cela  l'élève  donc  à  5*  16^57' 29",  tandis  que  Bessel 
ive  5*  i6°53'9"  pour  la  même  époque,  ce  qui  réduit  la  diflfé- 
;e  à  [^'7,0"  seulement.  Toutefois,  je  ne  présente  ces  résultats 
coname  des  sipproximations  suffisantes  pour  manifester  les  lois. 
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générales  de  ces  phénomènes;  car  leur  détermiDation  rigoureuse 
exige  des  corrections  de  détail  que  je  ne  saurais  exposer  ici.  On  lés 
trouvera  toutes  employées  dans  le  Mémoire  de  Bessel,  auquel  il 
n*a  manqué  que  d'avoir  eu  à  sa  disposition  des  observations  de 
passades  plus  précises.  Il  est  bien  désirable  que  les  astronomes  se 
préparent  à  en  obtenir  de  telles  lors  du  prochain  retour  de  ces 
phénomènes  en  1862,  où  le  plan  de  l'anneau  passera  par  le  soleil, 
dans  son  nœud  ascendant,  vers  le  16  mai. 

199.  Nous  avons  fait  remarquer  que  les  disparitions  et  les  réap- 
paritions de  l'anneau  ne  se  constatent  pas  physiquement  à  l'in- 
stant de  son  passage  mathématique  par  le  soleil  ou  par  la  terre.  On 
cesse  de  le  voir  un  peu  de  temps  avant  ces  passages ,  et  l'on  ne 
commence  à  le  revoir  qu'un  peu  de  temps  après  qu'ils  ont  eu  lieu. 
L'anneau  n'est  donc  perceptible  pour  nous,  qu'autant  que  le  soleil 
ou  la  terre  sont  écartés  de  son  plan  dans  de  certaines  amplitudes 
de  distance  angulaire,  dont  l'évaluation  est  très-importante,  non- 
seulement  pour  nous  faire  apprécier  les  limites  d'incertitude  que 
les  observations  comportent,  mais  aussi  pour  nous  donner  des 
indications  précieuses  sur  la  constitution  physique  de  l'anneau 
et  sur  son  aptitude  à  réfléchir,  plus  ou  moins  abondamment,  la 
lumière  qu41  reçoit  du. soleil.  Or  cette  évaluation  résulte,  comme 
cas  particulier,  du  problème  général  que  nous  allons  résoudre. 

Concevons  qu'à  un  instant  quelconque  un  rayon  visuel  soit 
mené  de  la  terre  ou  du  soleil  au  centre  de  Saturne,  qui  est  aussi 
celui  de  l'anneau,  on  demande  de  déterminer  l'angle  que  ce  rayon 
forme  avec  le  plan  de  l'anneau  à  ce  même  instant. 

Ici ,  comme  dans  le  chap.  IV ,  pag.  72 ,  je  rapporte  les  points 
de  l'espace  à  trois  coordonnées. rectangulaires  x,  ^,  z,  ayant  leur 
origine  au  centre  d'observation  quel  qu'il  soit,  et  dirigées  confor- 
mément aux  conventions  que  nous  avons  établies  alors.  Nommons 
/,  X,>  la  longitude,  la  latitude  et  la  distance  rectiligne  du  point 
considéré,  comptées  de  ce  centre,  nous  aurons  généralement 

x=  r  cos >  cos  /,     y  '=-r  cos  \  sin  /,     z  =  /'sin \ . 

Soient  N  la  longitude  du  nœud  ascendant  de  l'anneau,  et  I  son  in- 
clinaison sur  récliptique,  comptées  comme  nous  l'avons  fait ,  pour 
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;  éléments  analogues  des  orbes  planétaires,  pag.  78.  Si  par  Vo- 
[ioe  nous  menons  un  plan  parallèle  au  plan  de  Tanneau ,  son 
nation  sera  de  la  forme 

A  a:  -h  Bjr  -4-3  =  0; 

comme  nous  l'avons  reconnu  alors ,  les  constantes  A ,  B  au  - 
it  les  valeurs  suivantes  : 

A  =  -h  tang  I  sin  N ,     B  =  —  tang  I  cos  N. 

ient  maintenant  .r',  j',  z'  les  trois  coordonnées  de  Saturne.  Toute 
nie  menée  par  Forigine  a  pour  équations  générales 

i  nous  voulons  qu'elle  devienne  un  rayon  visuel  dirigé  vers  Sa  - 
ne,  les  valeurs  des  constantes  a,  b ^  seront 

z'  z' 

d'après  les  principes  de  la  géométrie  analytique  (  *),  si  nous 
elons  u  Fangle  que  cette  droite  forme  avec  le  plan  parallèle  à 
neau,  et  tt  —  u  l'angle  supplémentaire  qu'elle  forme,  du  même 
î ,  avec  ce  plan  même ,  nous  aurons 

—  sintf  = 


en  remplaçant  les  coefficients  A ,  B,  a ,  6 ,  par  leurs  valeurs , 

j/  y  z' 

sin  a  =  —  -7  sini  sin N  -f- "^  sini cosN -r  cosl. 

r  r  .  r 

*s,  substituant  aux  coordonnées  rectangulaires  :r'^  y,  s',  leurs 
urs  en  coordonnées  angulaires  /',  Vy  dont  je  supprimerai  les 
nts  qui  nous  deviennent  inutiles ,  on  aura  finalement 

sin  I»  =  sin  I  cos >  sin  ( /  —  N)  —  cos  I  sin  X. 
Géométrie  analytique ,  8'  édition ,  pa£[.  i45. 
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Les  coordonnées  /,  X,  devront  être  prises ,  géocentriqaes,  si  le 
rayon  visuel  vient  de  la  terre,  héliocentnques,  s'il  vient  du  soleil. 
Cette  formule  diffère  seulement  dans  la  forme  de  celle  que  Bessel 
donne  dans  son  Mémoire  annexé  à  la  Connaissance  des  Temps 
pour  i838,  pag.  4ï« 

L'angle  u  doi{  devenir  nul  quand  la  trace  de  l'anneau  passe  par 
le  point  d'observation.  Dans  ce  cas ,  la  nullité  de  sin  u  donne 

.    , .      «,  X       tans  \ 

sin   /-N)=— ^^    . 
^  ^       tang  I  ' 

c'est  la  condition  que  nous  avons  trouvée  dans  le  §  i98« 

800.  Si  Torbe  de  Saturne  était  compris  dans  le  plan  de  Téclipti- 
que ,  la  latitude  \  serait  constamment  nulle.  Alors  l'expression  gé- 
nérale de  sin  u  se  réduisant  à  sin  I.sin  [l  —  N) ,  elle  atteindrait  ses 

maxima  positifs  et  négatifs  quand  /  —  N    serait  ±->    auquel 

cas  l'angle  k  serait  d=  I  ;  ce  qui  est  évident,  puisque  le  rayon  visuel 
mené  de  la  terre  ou  du  soleil  au  centre  de  Tanneau  coïnciderait 
avec  le  plan  de  récliptique,  d'oCi  Tinclinaison  I  se  compte.  Mais  les 
latitudes  de  Saturne ,  quoique  très-petites ,  changent  tant  soit  peu 
ces  résultats. 

Pour  apprécier  la  portée  de  ces  modifications ,  nommons  i  l'in- 
clinaison de  l'orbe  de  Saturne  sur  le  plan  de  Técliptique,  et  n  la  lon- 
gitude de  son  nœud  ascendant.  Si  nous  voulons  établir  notre  cal- 
cul pour  un  observateur  placé  dans  le  soleil,  nous  aurons,  en 
coordonnées  héliocentrîqwes , 

tang  \  =  tang  /  sin  (  /  —  /i  ) , 

et,  tirant  de  là  sin  \  en  cos\  pour  le  mettre  dans  l'expression 
générale  de  sin  u ,  celle-ci  prendra  la  forme  suivante  : 

(  2 )  sin  «  =  cos  X  cos  1 1  tang I  sin  (/  —  N )  —  tang i  sin  ( /  —  n)]. 

Si  nous  consentons  à  négliger  le  carré  de  l'inclinaison  multiplié  par 
tang  I ,  nous  pourrons  faire  cos  \  égal  à  i ,  dans  le  coefficient  exté- 
rieur. Alors  le  maximum  de  sin  u  ne  dépendra  plus  que  du  facteur 
compris  entre  les  parenthèses.  Or  le  maximum  de  celui-ci  a  pour 
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ndition 

o  =  lang  1  cos  ( /  — -  N )  —  tang î  cos  ( /  —  n), 
l'inclinaison I  était  nulle,  la  valeur  de  /  —  N  qui  remplirait 
te  condition  serait  -;  sa  valeur  exacte  doit  donc  être  peu  dif- 
înte  de  celle-là.  Pour  obtenir  directement  cette  différence,  fai - 


s 


/  —  N=  — f-x,     et     /i  =  N  —  a, 

2 

uel  cas  a  sera  donné.  Alors  en  dégageant  x  on  obtiendra 

tant;  i    . 
.   .  — ^sma 

tang  i  sin  a  tanc"  1 

tang  .r  = ^ —  ^ 


tani;  I  —  tane  t  cos  a  tan2<  i 

^  *  1 ^  cos  û 

tang  I 

on  admet  que  le  plan  de  Tanneau  n*a  pas  de  mouvement  de  ré- 

radation  qui  lui  soit  propre,  ce  qui  est  au  moins  la  supposition 

lus  simple  que  l'on  puisse  faire  {*)y  a  sera  constant  parce  que 

récession  affectant  également  les  longitudes  N  et  /i ,  son  effet 

araitra  par  compensation  dans  leur  différence.  Prenant,  comme 

lées  de  calcul,  les  cléments  adoptés  par  Bessel,  pour  Tan  i8oo, 

ura 

I  =  28»  io'45",     N  =  5»  i6°53'9"  ; 

lotre  tableau  de  la  pag.  266  donne,  à  la  même  époque, 

/  =  2«29'  36%      n  =  3»  2i»56'7''  ; 


Bessel  conclut  de  la  théorie  de  Tattraction  que  la  trace  de  Panneau 
'écliptiquc  mobile  doit  avoir  un  petit  mouvement  de  rétrogradation 
e,  qui,  étant  de  même  sens  que  celui  de  Téquatear  terrestre,  di- 
3  d'*autant  son  mouvement  de  précession  annuel ,  rapporté  à  la  trace 
le  de  cetéquateur.  Le  mouvement  de  précession  annuel  se  trouverait 
réduit  à  46'')4^  au  lieu  de  Ôo^j^S  à  partir  du  i®''  janvier  1800.  Mais  les 
irations  de  passages  par  la  terre  et  par  le  soleil,  d'où  il  a  conclu  la 
ité  de  cette  différence,  ne  lui  ont  pas  paru,  et  ne  soni  pas  en  effet  assez 
pour  qu^il  ait  cru  pouvoir  en  répondre;  et  je  la  négligerai  dans  les 
s  qui  vont  snivrc. 
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d*où  résulte  pour  a  cette  valeur  constante 

a=  i»24**57'2''. 

Avec  ces  nombres  on  trouve 

.r=  3^59' 34"    ou    jr=:6*3o59'34'', 

et  j  par  suite , 

/  =  N  H-  3«  3°  59'  34"    ou    /  =  N  H-  9«3°  59'34". 

Ces  deux  longitudes  /  sont  diamétralement  opposées  sur  Torbite  de 
Saturne.  Elles  répondent  aux  deux  maxima  héliocen triques  de  Tan- 
gle  u  y  ayant  lieu  quand  la  planète  se  trouve  à. 93°  S9'  34'*^  de  longi- 
tude actuelle  au  delà  du  nœud  ascendant  ou  descendant  de  Tanneau. 
Ainsi,  d'après  ce  qui  a  été  établi  dans  la  note  annexée  au  §  196, 
lorsque  Saturne  se  trouvera  arrivé  à  ces  deux  longitudes,  Fanneau, 
vu  du  centre  du  soleil,  se  présentera  sous  les  plus  grandes  ouver- 
tures qu'il  puisse  atteindre,  étant  illuminé  sur  sa  face  australe  dans 
la  première  position,  et  sur  sa  face  boréale  dans  la  seconde.  Si  l'on 
adopte  la  valeur  de  N  donnée  par  Bessel  pour  1800 ,  et  que  Ton 
ne  suppose  pas  à  Tanneau  de  mouvement  propre,  les  longitudes  / 
et  N  seront  simultanément  affectées  par  le  mouvement  de  préces- 
sion ,  de  sorte  que  leur  différence  restera  constante.  Alors,  en  ef- 
fectuant lès  additions  que  nous  n'avons  fait  qu'indiquer,  les  deux 
longitudes  de  Saturne  qui  amèneront  Pangle  u  à  son  maximum 
héliocentrique,  seront  respectivement 

/  =  8'  20** 62'  43"  face  boréale  visible 
et 

/  =  2'  20*52' 43"  face  australe  visible. 

Les  latitudes  X  qui  s'en  déduisent  sont 

'     X  =  ±i°i7'i2; 

alors,  si  Ton  calcule  la  valeur  de  sin  u,  qui  résulte  de  ces  données, 
on  trouvera  pour  le  maximum  d^ouverture  de  l'angle  u,  et  de  Tan- 
neau  vu  du  soleil , 

«  =  ±:  26^49' 7^ 
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Le  grand  éloignemeDt  de  Saturne  rendra  les  époques  de  ces  maxima 
presque  simultanées  pour  la  terre  et  pour  le  soleil.  Les  figures  de 
Tanneau ,  que  je  rapporte  sous  les  n**'  4^  et  49,  d'après  MM.  Bond 
et  Lassell ,  ont  été  observées  dans  des  circonstances  qui  s'éloi- 
gnaient peu  de  ces  conditions. 

sot.  J'ai  maintenant  à  expliquer  comment  on  peut  déterminer 
les  époques  futures  des  passages  de  Tanneau  par  le  soleil  ou  par  la 
terre.  Pour  ces  deux  cas,  la  condition  à  remplir  est  toujours  que 
sin  a  soit  nul  :  ce  qui  donne 

(3)  o=tangIsin(/  —  N)  —  tang^; 

les  coordonnées  angulaires  /,  \  devant  être  héliocentriques,  s'il  s*a* 
git  d'un  passage  par  le  soleil,  et  géocentriques,  s'il  s'agit  d'un  pas- 
sage par  la  terre. 

Considérons  d'abord  le  premier  cas,  qui  sera  le  plus  simple.  On 
peut  alors  remplacer  tang  \  par  tang  i  sin  (  /  «^  /z  ) ,  comme  dans  le 
paragraphe  précédent ,  et,  en  introduisant  aussi  N  —  a  au  lieu  de 
n  y  l'équation  à  résoudre  devient 

o  =  tang  1  sin  ( /  —  N)  —  tang  i  sin  (  /  —  N  -h  « ). 

Si  l'inclinaison  i  était  nulle,  /  —  N  serait  o  ou  1 80  degrés,  c'est  à-dire 
que  le  passage  aurait  lieu  quand  la  longitude  héliocentrique  /  de 
Saturne  coïnciderait  avec  celle  du  nœud  ascendant  ou  descendant 
de  l'anneau.  Les  valeurs  exactes  de  /  —  N  ne  doivent  donc  différer 
de  celle-là  que  par  de  petites  corrections  de  l'ordre  de  i.  En  effet, 
en  dégageant  cette  inconnue ,  l'équation  donne 

/r>  /,       mTX  '  tang  I  sin  a  ,      __ 

(4)  tang(/  — N)  = 7—^ : 9     où     N— /î  =  a. 

^^'  ^  ^  *       tang  I  —  tang  1  cos  a 

Les  deux  membres  de  cette  équation  sont  à  peu  près  invariables, 
car  la  précession  disparait  de  /  —  N ,  ainsi  que  de  N  —  /i ,  par 
différence  ;  et  les  autres  causes  de  changement  ne  pourraient  pro- 
venir que  des  variations  séculaires  des  éléments I,  IN,  /,  /z.  En 
négligeant  ces  petites  variations,  auxquelles  Bessel  a  égard  dans  son 
Mémoire,  les  valeurs  (le  /  —  N  seront  identiquemenr-^les  mêmes 
que  nous  avions  trouvées  tout  à  l'heure  pour  x  ;  ce  qui  donnera 
T.  V.  29 
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pour  /  ces  deux  valeurs 

/  =  N  +  3°  59'  34",     /  =  N  H-  6»  3«  59'  34". 

Alors,  si  Ton  prend  N=5*  16°  53'  9"  pour  1 800,  comme  le  fait  Bes- 
sel,  en  y  ajoutant  5o'^,25f  pour  représenter  l'effet  de  la  précessioD  . 
sur  récliptiqne  mobile  pendant  +  tannées  après  cette  époque, 
les  deux  valeurs  de  /  applicables  à  l'époque  t  seront  finalement 

/=5»2o«52'43"-h5o",25/,  et   /=  ii»2o"52'43"H-5o",25r. 

Ii'anneau  passera  donc  par  le  soleil  aux  époques  où  Saturne  attein- 
dra ces  longitudes  héliocentrîques,  du  moins,  en  admettant  les  élé- 
ments adoptés  par  Bessel.  Il  ne  restera  qu'à  chercher  dans  les  éphé- 
mérides  de  cette  planète  à  quels  instants  elle  atteint  ces  positions. . 
Ce  seront  les  instants  des  passages  demandés.  La  longitude  du 
nœud  ascendant  de  Saturne  aux  mêmes  époques  devant  être 

N  H-  5o",25 1,    ou    5»  i6« 53' 9"  +  50^,25/ , 

on  voit  que  la  première  valeur  de  /  donnera  les  passages  qui  au- 
ront lieu  dans  le  nœud  ascendant  de  l'annes^u ,  et  la  seconde  ceu  x 
qui  auront  lieu  par  son  nœud  descendant. 

Dans  ces  deux  cas  la  latitude  héliocentrique  de  Saturne  sera 
donnée  par  l'équation 

tang X  =  tang  i  sin  (/  —  ^ ); 

et  en  la  calculant  pour  la  valeur  de  la  longitude  |/  approxima- 
tivement assignée,  elle  sera 

X=±20  9'l". 

202.  Venons  maintenant  aux  passages  de  la  terre  dans  le  plan 
de  l'anneau.  La  condition  analytique  qui  en  détermine  les  époques 
est  encore  exprimée  par  la  même  équation  (3),  où  les  coordon- 
nées /,  X  de  Saturne  doivent  être  maintenant  géocentriques.|Mais 
les  relations  de  ces  coordonnées  entre  elles  n'étant  pas  à  beauconp 
près  aussi  simples  que  dans  le  cas  précédent,  il  faut  user^de  dé- 
tours  pour  dégager  /. 

A  cet  effet,  reportons- nous  au  chap.  IV,  pag.  75  du  présent 
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volume»  où  ces  relations  sont  établies  par  rintermédiaire  des  coor«- 
données  héliocentriques,  que  Ton  y  a  désignées  par  les  mêtees 
lettres  affectées  d'un  accent  supérieur,  p  et  p'  y  désignent  les  dis- 
tances accourcies  correspondantes.  P^ous.  y  trouvons  d'abord , 
entre  les  latitudes  X ,  Y  y  l'équation  très-simple 

tang  X  =  -  tang  V. 

Mais  V  étant  héliocen trique  y  tang  V  a  pour  expression 

tangz  sin(/' —  /i), 

comme  dans  le  paragraphe  précédent.  De  là  résulte  donc ,  en  dé- 
finitive, 

p' 
tang  X  =  tang  i •  -  sin  (  /'  —  «). 

P 

Examinons  la  composition  des  facteurs  qui  accompagnent  tang  /. 
En  jetant  les  yeux  sur  la  page  citée,  on  voit  d'abord  que  le  rap- 

port  -  des  distances  accourcies  héliocentriques  et  géocen triques 

ne  diffère  de  l'unité  que  par  des  fractions  de  l'ordre  -?  lesquelles, 

elles->mêmes ,  aux  distances  moyennes  où  Saturne  et  la  terre  se 
trouvent  du  soleil,  diffèrent  toujours  peu  de  -j^.  La  longitude  hé- 
liocentrique  /'  qui  entre  dans  l'autre  facteur  diffère  aussi  de  la 
géocentrique  / ,  par  des  fractions  de  même  ordre  ;  car  si  l'on  dé- 
veloppe en  série  l'équation  de  la  pag.  75,  qui  donne  tang  (/  —  L), 
au  moyen  des  exponentielles,  suivant  la  méthode  exposée  par 
Legendre  dans  l'appendice  à  ses  Éléments  de  Trigonométrie,  on 
en  tire 

/  =  /'-^sin(r— L)  H-  ^(^Vsin2(/'— L),..., 
P      '  \P  / 

et,  d'après  la  petitesse  du  rapport  -9  les  plus  grandes  différences 

P 
entre  /  et  /'  dépassent  à  peine  7  degrés.  Or,  l'effet  total  de  ces 

termes  correctifs  étant  fort  atténué  dans  tang>,  par  le  facteur 

29.. 
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tangi ,  où  Tangle  i  est  moindre  que  a*»  3o',  on  voit  que  Ton  aura 
déjà  une  valeur  très*approchée  de  tang^,  en  supposant  dans  son 

expression  -  égal  à  i,  et  remplaçant  /'  par  /  sous  le  signe  de 

P 
sinus,  ce  qui  donnera 

tang>  ==  tangi  sin(/  —  n). 

Ceci  étant  substitué  dans  l'équation  (3),  elle  devient  en  coordon- 
nées géocen  triques 

o  =  tangl.sin(/  —  N)—  tangi.sin(/-—  n). 

Elle  se  trouve  alors  sous  la  même  forme  que  dans  le  paragraphe 
précédent;  et  ainsi,  en  y  employant  les  données  de  Bessel,  on  en 
déduira  pareillement  ces  deux  solutions  : 

/  =  5»2o«52'43''-f-5o",25^,       /=n»2o«52'43"-f-5o%25/, 

oii  le  temps  est  compté  en  années  juliennes' de  365^  -f,  à  partir  du 
1^^  janvier  i8oo.  La  latiiude  héliocentrique  correspondante,  cal- 
culée avec  ces  valeurs  de  la  longitude ,  sera  respectivement 

X=±2«9'l". 

La  première  de  ces  déterminations  s'applique  aux  passages  de 
la  terre  par  le  nœud  ascendant* de  l'anneau,  la  seconde  à  ses  pas- 
sages par  son  nœud  descendant;  les  uns  et  les  autres  auront  lieu, 
dans  les  limites  de  notre  approximatian,  quand  Saturne  atteindra 
ces  longitudes  géocen  triques.  Il  faut  maintenant  rectifier  ces  va- 
leurs ,  et  trouver  les  époques  où  elles  devront  se  réaliser. 

A  cet  effet,  il  faut  se  rappeler  que  tous  ces  phénomènes  s'o- 
pèrent dans  un  intervalle  de  temps  qui  comprend  à  très-peu  près 
i8o  jours  avant  et  après  l'époque  du  passage  de  l'anneau  par  le 
soleil.  Celle-ci  étant  connue  par  le  paragraphe  précédent,  on 
calculera  une  éphéméride  qui  donnera  les  longitudes  et  les  lati- 
tudes géocentriques  de  Saturne  pour  tout  cet  intervalle,  ou  plu- 
tôt on  trouvera  une  telle  éphéméride  toute  calculée  d'avance  dans 
la  Connaissance  des  Temps  y  ou  le  Nautical  Almanachy  et  l'on 
n'aura  que  la  peine  de  Py  emprunter. 
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En  la  consultant,  on  y  verra  le  jour,  ou  les  jours,  auxq.aels 
Saturne  atteint  la  longitude  géocentrique  /  dont  nous  venons  de 
trouver  ici  la  valeur.  Si  notre  détermination  était  rigoureuse,  ce 
seraient  les  jours  précis  des  passages  cherchés.  Il  peut  y  en  avoir 
plusieurs  dans  les  36o  jours  que  comprendra  l'éphéméride ,  parce 
que  dans  cet  intervalle  de  temps  le  mouvement  apparent ,  tour  à 
tour  direct  et  rétrograde,  de  la  planète,  peut  la  ramener,  la  ramène 
même  en  général,  plus  d*une  fois  à  la  même  longitude  géocen- 
trique. On  obtiendra  donc  ainsi,  à  la  simple  vue,  avec  une  ap- 
proximation déjà  fort  grande,  toutes  les  solutions  que  le  problème 
peut  occasionnellement  comporter. 

U  reste  à  les  rendre  tout  à  fait  exactes.  Pour  cela  il  faudra  con- 
sidérer les  valeurs  des  latitudes  \  que  Téphéméride  géocentrique 
associe  en  réalité  avec  chacune  des  longitudes  / ,  résultantes  du 
calcul  appfoximatif.  Chacune  de  ces  valeurs  de  "k  se  trouvera  en 
général  de  quelques  minutes  plus  grande  ou  moindre  que  celle 
dont  nous  avons  fait  d'abord  usage ,  et  qui  était  donnée  par  Tex,- 
pression  approchée 

tangX  =  tang  i  sin  (/  —  n). 

Où  la  substituera  donc  à  celle-ci,  comme  plus  exacte,  en  calculant 
avec  elle  un  arc  A,  tel  qu'on  ait 

sin  A  =  — ^  ; 
tangl' 

ce  qui  comportera  deux  valeurs  distinctes  :  A  et  i8o** —  A.  On 
obtiendra  pour  les  deux  valeurs,  cette  fois  bien  plus  exactes, 

/=.Nh-A     et     /  =  i8o°-t-N  — a, 

dont  la  première  appartiendra  aux  passages  de  la  terre  {>ar  le 
nœud  ascendant  de  Tanneau ,  et  la  seconde  à  ses  passages  par  le 
nœud  descendant.  Pour  celle-ci,  X  étant  négatif,  Tare  A  le  devien- 
dra également ,  ce  qui  le  rétablira  positif  dans  /  ;  de  sorte  qu'en 
définitive  il  se  trouvera*  toujours  additif  à  la  longitude  actuelle  du 
nœud  considéré.  Ayant  maintenant  ces  valeurs  exactes  de  /, 
on  cherchera  dans  l'éphéméride  géocentrique  la  date  du  jour  à 
laquelle  chacune  correspond,  et  ce  seront  celles  des  passages 
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cherchés.  On  poiirrak  même  rédaire  ces  diverses  opérations  en 
Tables  numériques  y  comme  Delambre  l'a  fair  dans  le  tome  m  de 
son  astronomie,  chap.  XXIX^  pag.  91  >  S  ^^^'  Mais,  avec  le  secours 
de  réphéméride,  le  calcul  direct  de  l'arc  A  est  si  simple ,  qu'il  n'y 
a  que  bien  peu  d'avantage  à  s'en  dispenser. 

Sectiow  II.  —  Sur  la  structure  de  Vanneau  de  Saturne, 
les  proportions  de  ses  diverses  parties  y  et  les  particula- 
rités présumahles  de  sa  constitution  physique, 

!205.  Aujourd'hui  que  le  mouvement  de  tran^ort  de  l'anneau 
de  Saturne  est  bien  connu ,  et  qu'on  sait  assigner  avec  précision 
l'aspect  sous  lequel  il  se  présente  au  soleil  ainsi  qu'à  la  terre ,  à 
une  époque  quelconque,  les  as»tronomes  anglais,  russes  y  améri- 
cains, en  possession  de  télescopes  puissants,  munis M'un  mou- 
vement équàtorial  par  lequel  les  images  des  corps  célestes  sont 
maintenues  persistantes  dans  le  champ  de  la  vision ,  se  sont  ju- 
dicieusement prévalus  de  ces  appareils ,  pour  étudier  la  constitu- 
tion des  corps  planétaires  en  général ,  et  en  particulier  celle  de 
l'anneau  de  Saturne,  mieux  que  leurs  devanciers  n'avaient  pu  le 
faire  avec  des  instruments  à  direction  fixe,  qu'il  fallait  sans  cesse 
déplacer  et  reporter  sur  l'astre  pour  en  obtenir  l'image  passagère, 
d'autant  plus  rapidement  fugitive  qu'on  lui  appliquait  de  plus 
forts  grossissements.  Ces  nouvelles  études  ont  conduit  à  plusieurs 
découvertes  importantes  et  inattendues,  dont  je  vais  indiquer 
sommairement  les  principaux  résultats. 

Les^g.  48  et  49  représentent  l'aspect  général  de  Saturne  et  de 
son  anneau,  tels  qu'ils  ont  été  observés  à  deux  époques  différentes 
avec  des  însti'uments  équatoriaux,  munis  de  forts  grossissements. 
La  première  a  été  tracée  par  Thabile  astronome  américain  M.  Bond, 
d'après  des  observations  faites  le  1 5  novembre  i85o,  avec  le  grand 
équàtorial  de  l'observatoire  d'Harvard,  en  y  appliquant  des  gros- 
sissements variés,  qui  amplifiaient  les  diamètres  des  objets  depuis 
i5o  jusqu'à  900  fois.  La  longitude  héliocentrique  de  Saturne  était 
alors  de  iS®  4^'.  "Ldifig-  49  a  été  prise  à  Malte  le  1 3  novembre  i853 
par  le  célèbre  négociant  et  astronome  anglais  M.  Lassell,  qui  s'était 
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transporté  dans  cette  île  pour  y  jouir  d'un  plus  beau  ciel  que 
dans  sa  résidence  ordinaire  de  Liyerpool.  Le  télescope  était  un 
réflecteur  à  mouvement  équatorial,  construit  de  se»  propres  mains  ; 
le  grossissement,  appliqué  aux  diamètres,  565  ;  la  longitude  héiio- 
centrique  de  Saturne,  58^8'.  D'après  ce  que  nous  avons  reconnu 
§  200,  l'anneau  vu  du  soleil  se  présente  sous  sa  plus  grande  ou- 
verture, par  sa  face  australe ,  lorsque  Saturne  atteint  la  longitude 
héliocentrique  8â^53%  à  laquelle  il  est  arrivé  en  i855,  vers  le 
1 1  septembre.  Gomme  les  époques  de  ces  maxima  diffèrent  très- 
peu  pour  la  terre  et  pour  le  soleil ,  on  voit  par  ces  dates  que  nos 
deux  figures  sont  antérieures  à  la  plus  grande  ouverture  de  l'an- 
neau ,  et  la  première  plus  que  la  seconde ,  ce  qui  se  reconnaît 
d'ailleurs  par  leur  seule  inspection.  Mais  TampUtude  de  Tanneau 
dans  chacune  d'elles  est  déjà  suffisante  pour  que  l'on  puisse  se 
former  une  idée  juste  de  la  variété  de  ses  aspects.  D'aprèsr les  me- 
sures que  je  rapporte  plus  loin,  l'anneau,  à  son  maximnm  d'ou- 
verture en  i855,  aurait  caché,  et  même  tant  soit  peu  excédé  par 
son  bord  inférieur  le  pôle  austral  de  Saturne,  qui  reste  encore 
ici  sensiblement  découvert  dans  la  figure  de  M.  Lassel).^ 

S04.  Celle-ci  présentant  l'ensemble  de  l'anneau ,  dans  un  plus 
grand  développement  que  la  première ,  je  la  prends  comme  type 
de  description.  Le  système  annulaire,  composé  de  trois  2ones  dis- 
tinctes ,  désignées  par  les  lettres  A ,  B ,  G ,  s'y  voit  suspendu  con- 
centriquement  autour  du  globe  de  Saturne,  dont  il  est  séparé  par 
un  espace  noir,  qui  semble  être  le  vide  du  ciel.  La  zone  intérieure  G, 
est  si  sombre  et  réfléchit  si  peu  abondamment  la  lumière  solaire, 
que  son  existence  n'a  été  aperçue  qu'en  i85o  par  M.  Bond,  qui 
Ta  décrite  pour  la  première  fois  dans  la  fiff,  4^*  ^^  reviendrai  tout 
à  l'heure  sur  les  particularités  qui  la  caractérisent.  Jusque-là,  les 
deux  zones  extérieures,  et  spécialement  réfléchissantes.  A,  B, 
étaient  considérées  comme  constituant  seules  la  matière  de  l'an- 
neau ,  et  même  on  avait  pendant  longtemps  supposé  qu'elles  for- 
maient un  corps  continu.  Dominique  Gassini  reconnut  le  premier 
l'existence  de  cette  ligne  noire,  finement  tracée  comme  au  pinceau 
sur  toute  l'étendue  de  leur  contour,  et  qui ,  se  montrant  avec  une 
égale  continuité,  sur  leurs  deux  surfaces,  à  la  même  distance  du 
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bord  extérieur,  semblait  déceler  leur  séparation  en  deux  portions 
annulaires  distinctes,  concentriques  entre  elles.  Les  deux  surfaces 
A,  B  ne  sont  pas  uniformément  lumineuses  dans  toute  leur  éten- 
due. Leurs  portions  intérieures  sont  relativement  plus  sombres  que 
le  reste,  et  semblent  striées  de  raies  fines,  sansqu^on  y  aperçoive 
de  divisions  tranchées.  L'anneau  obscur  G,  sigpalé  par  M.  Bond, 
fut  presque  en  même  temps  reconnu  aussi  par  les  astronomes  an- 
glais MM.  Daws  et  Lassèll.  Ce  dernier  lui  trouvait  Tapparence  d'un 
voile  de  crêpe,  qui  occupait  environ  la  moitié  de  l'espace  compris 
entre  le  bord  intérieur  de  l'anneau  B  et  le  disque  de  la  planète. 
L'ayant  depuis  revu  plus  distinctement  à  Malte,  sous  un  meilleur 
ciel,  et  ayant  pu  en  faire  une  étude  suivie,  dans  les  circonstances 
les  plus  favorables ,  non- seulement  il  en  conserva  cette  première 
impression,  mais  il  lui  reconnut  encore  un  autre  caractère  fort 
inattendu  qui  la  confirmait.  C'est  que  cet  anneau  C,  au  lieu  d'être 
opaque- comme  A  et  B,  est  transparent  ^  car,  dans  la  portion  infé- 
rieure de  l'image,  la  portion  du  globe  de  Saturne,  qu'il ,  recouvre, 
s* aperçoit  diêtinctemeni  à  travers  son  épaisseur^  comme  la  fig.  49 
le  représente;  de  sorte  que  la  lumière  solaire,  après  l'avoir  tra- 
versé une  première  fois  pour  arriver  à  ce  globe ,  et  une  seconde 
fois  après  son  rejaillissement  pour  revenir  à  l'observateur,  est 
encore  très-sensiblement  perceptible. 

20iS.  Pour  compléter  l'idée  que  l'on  doit  se  former  de  tout  ce 
syjstème  annulaire,  je  rapporte  ici  les  dimensions  optiques  de  ses 
diverses  parties,  ramenées  par  le  calcul  à  la  distance  moyenne* de 
Saturne  au  soleil,  telles  que  M.  W.  Struve  les  a  mesurées  avec  le 
grand  réfracteur  de  Dorpat,  du  i*''^  février  au  6  mars  1826,  la 
longitude  héliocentrique  de  Saturne  ayant  alors  varié  de  8e®  27'  à 
%i^^i'  'jce  qui  l'amenait  très-approximativement  dans  la  position 
où  l'anneau,  vu  du  soleil  par  sa  face  australe,  devait  se  montrer  le 
plus  ouvert.  J'ai  intercalé  dans  ces  mesures  les  dimensions  de  Pan- 
neau C,  en  supposant  qu'il  s'étende  jusqu'à  la  moitié  de  la  distance 
de  B  à  la  planète,  conformément  à  l'estimation  de  M.  Lassell  {*). 


(*)  Mémoires  de  la  Société  Astronomique  de  Londres ,   tome  II ,  a®  partie, 
pa^.  5i3.  Valeurs  rectifiées  altérieurement  tome  III,  2^  partie,  pag.  3oi. 
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1.  Diamètre  extérieur  de  Tanneau  A ^o,oQt} 

2.  Diamètre  intérieur  du  même 35y!28g 

3.  Épaisseur  de  la  ligne  noire  qui  le  sépare  de  B. . .  o  ,4o8 
4*  Diamètre  extérieur  de  Panneau  B 34, 4?^ 

5.  Diamètre  intérieur  du  même a6,668 

6.  Diamètre  extérieur  de  Tanneau  C le  même 

7.  Diamètre  intérieur  du  même 22,329 

8.  Diamètre  éqnatorial  du  globe  de  Saturne i?}99' 

9.  Largeur  de  Panneau  A 2,4^3 

10.  Largeur  de  Panneau  B 3,9o3 

1 1 .  Largeur  de  Panneau  G . .  ; 2, 1695 

12.  Largeur  de  l'espace  noir  entre  C  et  le  globe  de 

Saturne ^ . . .    .     2, 169.5 

La  petitesse  de  ces  dimensions  fait  aisément  concevoir  que  les 
divers  observateurs  ont  pu  en  obtenir  des  évaluations  tant  soit 
peu  difTépentes.  Mais  le  tableau  précédent  suffit  pour  en  donner 
une  très- juste  idée. 

206.  Ici  se  présentent  d*abord  deux  questions  importantes.  La 
ligne  noire  qu'on  observe  entre  Tanneau  A  et  Tanneau  B ,  indique- 
t-eile  entre  eux  une  discontinuité  absolue?  Et  l'espace  noir  qui 
s'étend  depuis  le  bord  intérieur  de  Tanneau  obscur  C  jusqu'à  la 
planète  est-il  pareillement  vide  de  toute  matière?  Pour  décider  ces 
deux  questions,  il  faudrait  que  Saturne^  par  son  mouvement  pro- 
pre, fût  amené  à  occulter  centralenient  ou  presque  centralement 
quelque  étoile,  dont  Papparition  ou  la  disparition  à  travers  ces 
diverses  parties  du  système  annulaire  pût  être  constatée.  Jusqu'ici 
une  occasion  qui  serait  si  précieuse  ne  s'est  pas  offerte  aux  astro- 
nomes qui  peut-être  ne  la  recherchèrent  pas  avec  assez  de  soin  ;  mais 
ils  y  sont  maintenant  fort  attentifs,  et  elle  sera  certainement  saisie 
quand  elle  se  présentera.  L'observateur  habile  et  sagace,  M.  Daws, 
s'est  cru  un  moment  sur  le  point  d'avoir  cette  bonne  fortune,  même 
sous  le  ciel  peu  limpide  de  PAngleterre,  le  3i  janvier  i856,  comme 
il  en  a  rendu  compte  dans  le  n"  6  des  Notices  de  la  Société  Astro- 
nomique de  Londres  pour  cette  même  année.  Mais  Péloile  ne  fit 
que  raser  le  bord  austral  des  espaces  obscurs  sans  y  pénétrer.  Tou* 
tefois^  le  simple  appulse  qui  eut  lieu  alors,  fit  constater  à  M.  Daws 
une  particularité  d'une  grande  importance.  C'est  que,  bien  que 
rétoile  fût  seulement  de  8*  ou  9^  grandeur,  le  grand  éclat  de  la 
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planète  n'aurait  pas  empêché  qu*on  ne  pût  encore  la  voir  et  la 
suivre ,  si  elle  avait  traversé  les  anneaux ,  ce  qui  rend  les  chances 
des  phénomènes  plus  nombreuses  qu'on  ne  l'avait  antérieurement 
supposé. 

207.  Les  époques  les  plus  favorables  à  ce  genre  d'observations 
sont  celles  où  le  système  des  anneaux  est  le  plus  ouvert.  D'autres 
données  non  moins  essentielles  sur  sa  constitution  physique  peu- 
vent s'obtenir  au  contraire  aux  époques  où  il  se  présente  le  plus 
aminci^  quand  le  soleil  ou  la  terre  sont  proches  de  se  trouver  com- 
pris dans  son  plan.  Pour  se  rendre  un  compte  exact  des  conditions 
d'illumination  par  suite  desquelles  le  système  des  anneaux  nous 
devient  visible ,  dans  ces  circonstances  et  dans  tous.ses  autres  as- 
pects ,  admettons  que  le  diamètre  apparent  du  soleil  est^  en  nom- 
bres ronds,  de  82'  ou  1920''  sexagésimales,  étant  vu  de  la  terre, 
quand  elle  se  trouve  à  sa  moyenne  distance  de  cet  astre  que  nous 
prendrons  pour  unité  de  longueur.  D'après  notre  tableau  de  la 
pag.  266,  la  distance  moyenne  de  Saturne  au  soleil ,  exprimée  en 
parties  de  la  même  unité,  est  9,58787090.  Gonséquemment, 
à  cette  distance,  le  demi-diamètre  du  soleil  vu  de  Saturne  sera  in- 
verse de  ce  nombre,  ce  qui  le  réduit  à  2oi'%5o  ou  200''  en 
nombres  ronds.  Plaçons  maintenant  le  centre  du  soleil  dans  le 
plan  des  anneaux,  dont,  pour  simplifier  le -raisonnement,  noas 
supposerons  l'épaisseur  propre  nulle  ou  négligeable.  A  cet  in- 
stant, chacune  de  leurs  surfaces,  tant  boréale  qu'australe,  sera 
éclairée  par  le  demi-disque  du  soleil  levant  saturnien,  sous- tendant 
100  secondes  au  centre  de  Saturne.  Or  toute  la  portion  de  cette  lu- 
mière ,  de  beaucoup  la  plus  abondante ,  qui  sera  réfléchie  spécu- 
lairement,  ira  se  perdre  au  loin  dans  l'espace;  et  nous,  habitants 
de  la  terre ,  n'en  pourrons  recevoir  que  la  portion  bien  minime 
qui ,  après  s'être  absorbée  dans  la  substance  des  anneaux  ,  en  re- 
jaiHira  partiellement  vers  nous  par  radiation.  Il  est  donc  tout  na- 
turel que  celle  des  deux  surfaces  des  anneaux  qui  est  tournée  vers 
la  terre  nous  devienne  imperceptible  dans  ces  circonstances  ;  et  il 
n'en  pourrait  être  autrement  que  si  ces  surfaces  étaient  couvertes 
d'aspérités,  de  hautes  montagnes,  comme  il  en  existe  sur  la  lune, 
lesquelles  nous  renvoyant  directement  la  lumière  qui  tomberait  sur 
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leurs  flancs^  se  montreraient  comme  autant  de  points  lumineux  sur- 
gissant du  sein  de  Tombre.  Mais  les  observations  les  plus  attentives 
ne  font  voir  rien  de  pareil  ;  d*où  il  semble  que  la  surface  des  anneaux 
est  lisse  ou  peu  inégale,  comme  Huygbens  le  concluait  de  ce-  fait 
même.  Maintenant,  lors(^ue  le  plan  des  anneaux  s'écarte  du  centre 
du  soleil,  au  delà  de  200  secondes,  son  disque  est  levé  tout  entier 
sur  celle  de  leurs  surfaces  qu*il  regarde,  l'opposée  étant  dans  Tom- 
bre.  Mais  sa  plus  grande  bàuteur  angulaire  sur  Thorizon  de  cette 
face  éclairée  ne  dépasse  jamais  26^49'  '  ^^'  ^^^^  ^^  maximum 
même ,  comme  dans  toutes  les  élévations  moindres ,  elle  ne  nous 
devient  perceptible  que  par  la  portion  de  la  lumière  incidente  qui 
est  absorbée,  puis  renvoyée  vers  nous  par  radiation.  C'est  pourquoi 
il  serait  très*important  d'étudier  les  qualités  physiques  de  cette  lu- 
mière radiée,  en  lui  appliquant  les  appareils  qui  produisent  la  po- 
larisation chromatique.  Car  il  ne  serait  pas  impossible  que  l'on  ob- 
tint ainsi  des  indications  très-importantes  et  très-sûres  sur  la  na- 
ture de  la  matière  qui  constitue  les  anneaux  ;  et  le  même  mode 
d'observation  pourrait,  avec  une  égale  utilité,  être  appliqué  à  la 
lumière  que  nous  renvoie  le  globe  de  Saturne^ 

Dans  les  circonstances  qui  amènent  la  disparition  ou  la  réappari- 
tion occasionnelle  des  anneaux,  si  Tinstrument  avec  lequel  on  les 
observe  n'a  que  peu  de  puissance  d 'amplification ,  les  portions  de 
leur  contour  qui  se  présentent  à  l'œil ,  le  plus  loin  du  globe  de  Sa  • 
turne,  en  lui  formant  comme  deux  anses  latérales,  sont  les  der- 
nières à  disparaître  et  les  premières  à  reparaître;  de  sorte  qu'elles 
se  montrent  alors  à  droite  et  à  gauche  de  la  planète  comme  deux 
points  lumineux  fixes,  qui  en  seraient  séparés.  Telle  fut  la  singu- 
lière apparence  sous  laquelle  Galilée  les  aperçut  pour  la  première 
fois  au  mois  de  novembre  de  l'année  16 10.  Ce  qui  lui  fit  croire 
qu'il  voyait  Saturne  triple.  Mais  en  continuant  de  les  observer,  il 
ne  larda  pas  à  reconnaître  que  ces  appendices  lumineux  s'affaiblis- 
saient progressivement  ;  et  enfin  dans  le  mois  de  novembre  de 
l'année  16 12,  il  reconnut  qu'ils  étaient  complètement  disparus,  de 
sorte  que  Saturne  se  voyait  alors  rond  et  unique.  Ces  singulières 
métamorptioses ,  objet  d'un  profond  étonnement  pour  lui-même, 
et  pour  les  astronomes  contemporains  qui  les  constatèrent  égale- 
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ment  après,  qu'il  les  eut  annoncées,  n'étaient  que  des  illusions  oc» 
casionnées  par  le  peu  de  force  amplificative  des  lunettes  qae  Ton 
employait  alors.  Car  la  disparition  absolue  de  Tanneau,  résultante 
du  passage  de  son  plan  par  le  soleil ,  n'eut  lieu,  en  ce  temps,  que 
vers  le  3o  décembre  de  Tannée  1612  ;  d'où  il  suit  que  des  instru- 
ments plus  puissants  l'auraient  fait  apercevoir  dans  sa  complète 
continuité,  jusqu'à  un  petit  nombre  de  jours  seulement  avant  cette 
époque.  Ce  fut  là  un  des  avantages  auxquels  Huyghens  dut  sa  dé- 
couverte. Quant  à  la  persistance  de  la  visibilité  des  anses ,  dans  des 
lunettes  faibles,  après  que  la  portion  intérieure  du  contour  de  l'an- 
neau plus  proche  de  Saturne  a  disparu ,  c'est  un  effet  de  perspec- 
tive qui  se  conçoit  aisément  à  l'inspection  de  uosfig.  4^  ^^  49  9  ^^ 
la  portion  illuminée  de  la  surface  de  l'anneau ,  qui  se  présente  opti- 
quement à  l'observateur,  est  beaucoup  plus  grande  vers  les  extré- 
mités des  anses  que  proche. du  centre  oti  elle  se  voit  transversale- 
ment. Ce  fut  par  cette  considération  évidente  que  Huyghens  rendit 
compte  de  toutes  les  formes  bizarres,  que  les  astronomes  avaient 
successivement  attribuées  à  Saturne,  depuis  Galilée  jusqu'à  lui. 

Lorsque  sa  théorie  eut  été  reconnue  et  universellement  admise, 
Maraldi  et  d'autres  astronomes  remarquèrent  des  occasions  oti  les 
deux  anses  n'avaient  pas  disparu  tout  à  fait  simultanément,  mais 
l'une  un  peu  avant  l'autre.  Maraldi  inféra  de  là  que  les  deux  faces 
externes  de  l'anneau  ne  sont  pas  exactement  planes  et  parallèles 
entre  elles.  Mais  la  prolongation  de  la  visibilité  ne  suppose  pas  né- 
cessairement l'inégalité  d'épaisseur,  pouvant  aussi  bien  provenir 
d'une  aptitude  inégale  pour  absorber  et  renvoyer  la  lumière,  fiessel, 
en  combinant  toutes  les  observations  de  passages  de  l'anneau  par  le 
soleil  et  par  la  terre  effectuées.jusqu'en  i838,  a  été  conduit  aussi  à 
en  conclure  qu'il  existe  un  défaut  de  parallélisme  sensible  entre  les 
faces  boréales  et  australes  de  l'anneau.  On  peut  toutefois  douter 
que  ces  observations  soient  individuellement  assez  sûres  et  assez 
concordantes  entre  elles  pour  établir  avec  une  entière  certitude 
cette  particularité. 

S08.  Maintenant  que  l'on  possède  des  instruments  d'une  grande 
puissance,  munis  d'un  mouvement  équatorial,  les  observateurs  ont 
mis  beaucoup  de  soin  à  constater  et  à  signaler  les  nuances  sensible- 
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ment  colorées,  qui  s'aperçoivent  sur  les  diverses  portions  du  globe 
de  Saturne  et  de  ses  anneaux  ^  ainsi  que  les  proportions  inégales  de 
lumière  rayonnante  qu'elles  nous  envoient.  Toutes  ces  particulari- 
tés sont  indiquées,  d'après  M.  Lassell,  dans  notre Z"^. 49*  On  y  voit 
la  série  des  teintes  que  lui  ont  présentées  les  diverses  zones  du 
globe  depuis  son  pôle  boréal  jusqu'à  son  équateur.  L'inégale  in- 
tensité de  la  lumière  provenant  des  divers  anneaux  y  est  maï^quée 
par  des  clairs  et  des  ombres.  La  portion  la  plus  brillante  des  an- 
neaux A,  B  est  l'extérieure  ;  de  là  elle  va  se  dégradant  vers  Tinté- 
rieur  $  mais  elle  est  beaucoup  plus  vive  sur  B  que  sur  A.  L'anneau 
obscur  C  n'est  pas  noir,  mais  grisâtre,  ou  roussâtre,  suivant  le 
Père  Secchi,  et  il  laisse  apercevoir  le  disque  de  la  planète  à  travers 
sa  substance,  comme  l'a  constaté  le  premier  M.  Lassell,  ce  que  tous 
les  astronomes  ont  depuis  confirmé. 

209.  Mais  d'après  les  recherches,  les  plus  attentivement  suivies, 
dans  les  circonstances  d'observation  les  plus  favorables,  aucun  d'eux 
n'a  jamais  pu  apercevoir  sur  les  anneaux,  non  plus  que  sur  le  globe, 
une  tache  distincte  et  persistante,  dont  le  déplacement  progressif 
y  décelât  un  mouvement  de  rotation.  Cependant  les  principes  de  la 
mécanique  nous  apprennent  qu'un  tel  mouvement  leur  est  indis- 
pensable pour  qu'ils  se  maintiennent  en  équilibre  permanent,  et  à 
distance,  autotir  du  globe  de  Saturne,  comme  ils  le  font;  car,  s'ils 
étaient  immobiles  autour  de  son  centre ,  dans  une  condition  d'é- 
quilibre qui  serait  unique ,  les  attractions  occasionnellement  exer- 
cées sur  eux  par  les  autres  corps  planétaires ,  spécialement  par  Ju- 
piter ,.  les  auraient  depuis  longtemps  sortis  de  cette  condition  et 
prédpités  sur  la  planète.  Pour  que  cet  effet  ne  se  soit  pas  produit, 
il  faut  qu'ils  en  aient  été  préservés  par  la  force  centrifuge  née  d'un 
mouvement  de  rotation  rapide,  laquelle ,  en  se  combinant  avec  les 
influences  perturbatrices ,  les  aura  entretenus  dans  un  état  de  tré- 
pidation compris  entre  des  limites  restreintes.  On  a  même  pensé, 
son  sans  vraisemblance ,  que  la  durée  de  cette  rotation  doit  être 
approximativement  la  même  que  celle  d'un  satellite,  dont  la  dis- 
tance au  centre  de  Saturne  serait  égale  au  rayon  moyen  du  système 
annulaire  total ,  ou  seulement  des  anneaux  A  ,  B ,  en  négligeant  la' 
masse  de  C.  Et  alors,  d'après  la  3®  loi  de  Kepler,  celte  durée 
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serait  à  fort  peu  près  9^20°^  de  temps  sidéral  (*).  Mais  comme 
on  ignore  si  les  anneaux  que  nous  distinguons  à  Foeil  forment  an 
seul  corps,  ou  des  corps  séparés  et  indépendants  les  uns  des  autres, 
cette  évaluation  est  nécessairement  incertaine. 

210.  Le  résumé  qui  précède  montre,  je  crois  >  avec  évidence, 
combien  il  nous  reste  aujourd'hui  de  notions  à  acquérir  sur  la 
constitution  physique  des  anneaux  de  Saturne ,  et  sur  celle  de 
cette  planète  même.  Nous  ignorons  si  ces  corps  sont  composés 
d*un  noyau  solide  recouvert  d'une  atmosphère  assez  dense  pour 
le  cacher  à  nos  regards  ;  ou  si  ce  sont  des  masses  en  partie  fluides; 
ou  même  si  les  anneaux  ne  seraient  pas  au  moins  partiellement 
à  rétat  gazeux.  La  transparence  de  l'anneau  obscur  C  montre 
que  cette  dernière  supposition  n'est  pas  dénuée  de  vraisemblance. 
Cet  anneau  intérieur  est-il  absolument  séparé  de  la  planète?  ou 
y  serait -il  rattaché  par  une  couche  de  matière  extrêmement 
mince,  représentée  dans  les  anneaux  artificiels  de  M.  Plateau 
par  la  lame  mince  d'huile  qui  les  joint  au  corps  central  ?  Quoique 
les  forces  mécaniques  qui  déterminent  la  formation  de  ces  anneaux 


{*)  Prenons  pour  données  de  ce  calcul  les  mesures  obtenues  par  M.  W. 
Struve  et  que  j^ai  rappoctées  pag.  ^5'j.  DVprès  ces  mesures  on  a,  en  secondes 
sexagésimales , 

Le  rayon  extérieur  de  Panneau  A ao,o475 

Le  rayon  intérieur  de  Tanneau  B i3,334 

Donc  le  rayon  moyen  de  leur  ensemble. . .     16,6907 

On  a  de  plus  le  rayon  moyen  du  globe  de  Saturne. . .      8,995 

Donc,  ce  dernier  étant  pris  pour  unité,  le  rayon  moyen  des  deux  anneaax 
sera 

H-^lîfi    ou    1,85556,     log=  0.2684736. 

Selon  notre  tableau  de  la  pag.  345,  le  rayon  moyen  de  Porbe  du  1®''  satel- 
lite, exprimé  aussi  en  demi-diamèires  de  la  planète,  est  3,35  ;  et  la  durée  àt 
sa  révolution  en  temps  sidéral  oj,943.  Donc,  en  vertu  delà  3®  loi  deK^ler, 
la  durée  de  la  révolution  deTanneau,  considéré  comme  un  satellite,  sera 


oj 


, 9.i3  (  '  \  '^    )  '  =  oJ,  38874    ou    9^  19'  47"  de  temps  sidéral. 
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artificiels  diffèrent  essentiellement  de  Tattraction  céleste  qui  a  pu 
engendrer  ceux  de  Saturne,  l'analogie  des  effets  n'en  est  pas 
moins  frappante ,  et  suggère  d'importantes  inductions.  Ce  sont 
là  de  beaux  sujets  d'étude,  pour  les  observateurs  modernes,  munis 
de  grandi  télescopes  à  mouvement  équatorial ,  auxquels  ils  peu- 
vent appliquer  auxiliairement  toutes  les  ressources  fournies  actuel- 
lement par  la  photographie ,  et  par  les  appareils  qui  font  recon- 
naître les  caractères  physiques  de  la  lumière  polarisée  ou  non 
polarisée.  Le  concours  de  zèle,  qui  se  manifeste  aujourd'hui  pour 
l'astronomie  observatrice  dans  toutes  les  parties  du  monde,  ne 
permet  pas  de  douter  que  ces  grands  problèmes  de  physique  cé- 
leste seront  avidement  explorés. 
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CHAPITRE  XIl. 

Des  dimensions  absolues  des  orbes  planétaires.  — 
Détermination  de  la  parallaxe  du  soleil, 

211.  Dans  les  chapitres  précédents,  nous  avons  déterminé  les 
distances  des  planètes  au  soleil  en  partie  du  grand  axe  de  l'orbe 
terrestre.  Nous  connaissons  ainsi  les  rapports  de  ces  distances 
entre  elles  ;  et  nous  en  avons  formé  le  tableau  dans  la  pag.  266. 
Mais  nous  ne  savons  rien  sur  leur  grandeur  absolue  ;  et  si  nous  en 
voulons  prendre  une  idée  sensible ,  il  faut  les  exprimer  en  rayons 
terrestres,  la  plus  grande  de  toutes  les  mesures  qui  soient  à  notre 
portée. 

212.  Cela  serait  facile,  si  Ton  avait,  pour  un  seul  instant,  la 
distance  d'une  planète  à  la  terre  exprimée  de  cette  manière  ;  car 
les  positions  géocentriques  de  la  planète  et  du  soleil  étant  con* 
nues  pour  la  même  époque ,  par  la  théorie  des  mouvements  de  la 
planète  et  de  la  terre,  un  simple  calcul  trigonométrique  donne- 
rait la  distance  de  la  planète  au  soleil ,  exprimée  pareillement  en 
rayons  terrestres.  On  connaît  déjà  la  valeur  de  cette  distance  en 
parties  du  grand  axe  de  Torbe  de  la  terre  ;  on  pourrait  donc  con- 
vertir ce  grand  axe  dans  la  même  mesure  :  alors,  la  seconde  loi 
de  Kepler  donnerait  tous  les  grands  axes  et  toutes  les  dimensions 
des  orbites  exprimées  de  la  même  manière ,  d'après  la  seule  durée 
des  révolutions. 

215.  La  parallaxe  d'une  seule  planète,  si  elle  était  connue, 
donnerait  immédiatement  sa  distance  à  la  terre ,  exprimée  en 
rayons  terrestres  ;  m.ais  ces  parallaxes  sont  en  général  trop  petites 
pour  polivoir  être  observées  avec  exactitude.  Celle  de  Mars  est  la 
seule  qui  devienne  bien  sensible  dans  certaines  circonstances  fa- 
vorables à  l'observation.  C'est  lorsque  cette  platiète  est  périhélie, 
et  qu'elle  approche  en  même  temps  de  l'opposition.  Alors  sa  dis- 
tance à  la  terre  est  la  plus  petite  possible ,  et  sa  parallaxe  est  la  plus 
grande. 

Par  exemple,  le  6  octobre  1751,  Mars  n'étant  pas  très-éloigné 
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de  roppo^ition ,  sa  parallaxe  devint  sensible ,  et  lés  observations 
comparées  de  Yàrgentin  et  de  Lacaille  la  donnèrent  de  24^^,64 
sexagésimales,  comme  on  Ta  vu  dans  la  pag.  4^4  4u  tome  III; 
et  il  en  résulte  que  la  distance  de  Mars  à  la  terre,  à  cette  époque, 
était  de  8373  rayons  terrestres.  Or,  d'après  lès  Tables  du  soleil  et 
de  Mars,  les  distances  de  la  terre  à  ces  deux  asttes  étaient  alors 
entre  elles  comme  384  *  ^  '  0^47 .  Coiiséquemment  la  parallaxe 
du  soleil ,  si  l'on  avait  pu  l'observer  directement  à  cette  même 
époque^  aurait  dû  être 

24",64.-^,Vr    o"     9".  2- 

Mais  la  parallaxe  de  Mars  d'où  ce  résultat  est  déduit  >  bien  qu'elle 
ait  été  mesurée  dans  les  circonstances  les  plus  favorables,  est 
bien  petite  ;  et  les  erreurs  de  l'observation  peuvent  avoir  sur  elle- 
une  influence  très-considérable ,  qui  altérerait  les  valeurs  des  dis- 
tances, à  peu  près,  dans  la  même  proportion.  Si  l'on  commet, 
par  exemple,,  dans  la  parallaxe  horizontale,  une  erreur  égale  à 
3  secondes ,  ou  un  huitième  de  sa  valeur  totale ,  il  en  résultera 
pareillement  une  erreur  d'environ  -J-  sur  Té  val  nation  de  la  dis- 
tance. Orj  avec  les  instruments  que  Vxm  employait  lorsque  l'o- 
pération fut  faite,  il  était  difficile  de  répondre  d'une  si  petite 
quantité  sur  l'ensemble  des  opérations.. Car  3  secondes  n'égalaient 
pas  même  la  moitié  de  l'épaisseur  des  fils  que  l'on  tendait  au 
foyer  des  lunettes  pour  obàerver.  On  ne  doit  donc  regarder  le 
résultat  précédent  que  comme  une  approximation  ,  qui  peut  faire 
juger  que  la  parallaxe  du  soleil  est  extrêmement  petite,  et  sa  dis- 
tance à  la  terre  très- considérable. 

On  a  trouvé  un  moyen  beaucoup  plus  exact  dans  l'observation 
des  passades  de  Vénus  sur  le  soleil.  J'ai  déjà  indiqué,  pag.  96  et 
suivantes,  les  circonstances  dans  lesquelles  ces  phénomènes  se 
produisent  pour  Vénus  et  pour  Mercure;  et  j'ai  expliqué  les  pro- 
cédés généraux  qu^on  emploie  pour  les  observer.  Mais  la  distance 
de  Mercure  au  soleil  est  trop  petite  poiir  que  ses  passages  puis- 
sent donner  avec  sûreté  la  parallaxe  de  cet  astre.  Ceux  de  Vénus 
offrent  beaucoup  plus  d'avantages  pour  cette  importante  déter- 
mination, et  je  vais  expliquer  comment  on  l'en  déduit. 

T.   V.  3o 
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S 14.  J'ai  aRnoncé  que  Vénus,  lorsqu'elle  passe  entre  la  terre  et  le 
soleil  y  se  projette  sur  le  disque  de  cet  astre  avec  l'apparence  d'une 
tache  noire  ;  et  par  Fefïet  de  son  mouvement  propre ,  combiné 
avec  celui  du  soleil ,  elle  paraît  décrire  une  corde  de  ce  disque. 
Ces  cordes  observées  de  différents  points  de  la  terre ,  sont  très- 
sensiblement  différentes.  Cela  vient  de  la  parallaxe  de  Vénus,  qui 
fait  que  les  divers  observateurs  ne  rapportent  pas  cette  planète 
aux  mémea  points  du  disque  du  soleil.  Ces  différences  influent 
considérablement  sur  les  durées  des  passages,  que  Ton  peut  ob* 
server  avec  l3eaucoup  de  précision,  et  elles  donnent ,  avec  une 
extrême  exactitude ,  la  différence  des  parallaxes  de  Vénus  et  du 
soleil. 

SuppQSons,  en  effet,  la  terre  en  ï  {fig*  5o) ,  Vénus  en  V,  et  le 
soleil  en  S.  Un  observateur  placé  au  centre  même  de  la  terre, 
verrait  Véniis  sur  le  prolongement  du  rayon  vecteur  TV;  cette 
planète  lui  paraîtrait  répondre  au  point  S ,  sur  le  disque  du  so- 
leil ;  et  dans  ses  positions  successives ,  elle  décrirait  la  ligne  DS. 
Mais  d'autres  observateurs  placés  en  O' et  enO'^  sur  la  surface 
terrestre,  verront  Vénus  en  V  et  en  \"  ;  elle  paraîtra  au  premier 
décrire  la  corde  D'  V,  au  second  la  corde  D"  V.  Ces  effets  tien- 
nent évidemment  à  la  différence  qui  existe  entre  les  parallaxes  de 
Vénus  et  du  soleil,  et  le  calcul  donne  cette  différence  d'après  la 
durée  des  passiiges ,  précisément  par  les  mêmes  formules  qui  ser- 
vent à  calculer  les  éclipses  de  soleil  par  la  lune  (*). 

Or,  par  la  théorie  des  mouvements  elliptiques,  on  connaît, 
pour  là  même  époque ,  les  rapports  des  distances  de  Vénus  et  du 
soleil  à  la  terre.  On  connaît  donc  aussi  le  rapport  des  parallaxes 
de  ces  astres,  puisqu'elles  sont  réciproques  à  leurs  distances;  il 
devient  donc  extrêmement  facile  de  calculer  séparément  leur  va- 
leur; car  deux  quantités  sont  déterminées,  lorsqu'on  connaît  leur 
rapport  et  leur  différence. 

S 11$.  On  a  trouvé  de  eette  manière  &'%7oa  pour  la  parallaxe  du 


C*)  On  trouvera  dans  la  note  I  à  la  fin  du  Tolame,  un  exemple  numérique 
de  cette  importante  applieation.  Les  observations,  dont  j^ai  fait  usage, 
sont  celles  du  dernier  passage  de  Vénus,  qui  eut  Ii«u  le  5  juin  i^Gg, 
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ifteleU;  c*est-à-dire  environ  un  sixième  de  moins  que  par  la  paral- 
laxe de  Mars.  Cette  valeur  a  été  conclue  du  passage  de  Vénus,  ob- 
servé en  1769;  passage  attendu  avec  la  plus  vive  impatience  par 
les  astronomes  9  qui  se  répandirent  sur  toute  la  surface  de  la  terre, 
et  entreprirent  exprès  de  longs  voyages  pour  aller  observer  ce  phé- 
nomène sur  des  points  différents  et  dans  les  circonstances  les  plus 
favorables.  Leur  espérance  ne  fut  pas  vaine  ;  car  la  différence  des 
durées  observées  à  Otaïti,  dans  la  mer  du  Sud ,  et  à  Cajanebourg 
dans  la  Finlande,  surpassa  i5  minutes.  G*est  un  beav  spectacle 
<[ue  celte  tendiEince  universelle  et  cette  combinaison  d'efforts  de 
toutes  les  nations  pour  la  découverte  de  la  vérité. 

216.  l>aplacea  fait  voir  que  Pon  peut  encore  obtenir  la  parallaxe 
<hi  soleil,  d'une  autre  manière,  sans  l'observer  immédiatement,  et 
d*après  la  connaissance  d'une  iaégalifeé  du  mouvement  de  la  lu«e^ 
<[.ui  se  trouve  liée  à  cette  parallaxe  {*),  Pour  concevoir  cette  liai- 
son^ il  faut  savoir  que  les  inégalités  du  mouvement  lunaire  ont 
des  rapports  marqués  avec  les  positions  de  la  terre  et  du  soleil.  Le 
calcul  fait  connaître  ces  rapports;  les  observations  déterminent 
rétendue  des  inégalités;  en  combinant  ces  données,  oh  }>euteR 
conclure  la  valeur  des  éléments  dont  les  inégalités  dépendent,  car 
on  a  Texpresâfeon  de  leur  dépendance  et  la  mesure  de  leur  action. 
Tout  se  réduit  à  trouver  des  inégalités  dans  lesquelles  cette  action 
«oit,  en  quelque  sorte,  agrandie,  ou  dans  lesquelles -elle  se  repro- 
duise sans  cesse,  de  manière  qu'on  puisse  la  conclure  avec  exacti- 
tude par  un  grand  nombre  d'observations.  Il  existe  dans  le  mouve- 
ment de  la  lune  une  inégalité  de  ce  genre  qui  dépend  de  la  paral- 
laxe du  soleil,  on  de  sa  distance  de  la  terre;  et  en  la  déterminanC 
par  l'observation ,  Laplace  en  a  déduit  la  valeur  de  cette  parallaxe 
égale  à  S'^^o,  c'est-à-dire  à  peine  moindre  que  par  les  passages 
de  Vénus.  Il  est  probable  que  ce  résultat  de  la  théorie  est  encore 
plus  exact  que  celui  que  Ton  conclut  de  l'observation  des  passages, 
«t  je  l'adopterai  dans  ce  qui  va  suivre. 

ai7.  La  parallaxe  8",56o  donne  24096,4  rayons  terrestres  pour 


(*)  Mécanique  céleste,  tome  III,  Hvre  Vil,  pag.  282  j  i^^  édition  1802,  et 
anéme  lome,  pag.  326,  éditioQ  de  i844* 

3o.  , 
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la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  (*).  Ce  résultat  suffit  pour 
réduire  toutes  les  dimensions  des  orbes  planétaires  en  parties  de  la 
même  mesure. 

Mais  d'abord ,  comme  les  distances  apogée  et  périgée  du  soleil 
sont  représentées  par  i  ,016792  et  0,988208,  d'«Tprès  notre  tableau 
de  la  pag.  266,  les  parallaxes  varieront  réciproquement  à  ces  dis- 
tances, ce  qui  donnera  : 

.    Parallaxe  du  soleil  apogée 8">4^7  » 

moyenne 8",56o, 

périgée 8^,706 . 

•  La  distanee  moyenne  du  soleil  à  la  terre  est  24096,4  ^9  ^°  ^^* 
quel'excentricîité  de  son  orbite  en  parties  de  cette  distance  moyenne 
est  0,016792  pour  Tan  1800;  on  obtiendra  donc  facilement  ses 
distances  apogée  et  périgée  en  r.  Si ,  pour  avoir  une  idée  plus 
sensible  de  ces  trois  distances,  oh  veut  les  exprimer  en  lieues  de 
4  kilomètres,  il  n'y  a  qu'à  transformer  en  mètres  les  deux  demi- 
grands  axes  tf,  by  de  l'ellipsoïde  terrestre,  que  nous  avons  obtenus 
exprimés  en  toises  à  la  pag.  221  du  tome  III;  après  quoi,  prenant 
leur  moyenne  et  la  divisant  par  4ooo ,  on  trouvera  qu'elle  contient 
un  nombre  de  ces  lieues  kilométriques  égal  à  1591^,706,  par  lequel 


(*)  NonimoDS  r  le  rayon  de  la  terre  supposée  spbérique,  A  la  distance  de 
son  centre  an  soleil,  A  et  r  étant  exprimés  en  parties  d^une  même  unité 
linéaire.  Soit;?  la  parallaxe  solaire,  e'est-à-dire  Tangle  qu^un  rayon  mené 
«lu  centre  du  soleil  tangentiellement  à  la  terre,  formerait  avec  la  distance  A. 
On  aura  évidemment 


A  = 


ou,  à  cause  de  la  petitesse  de  py 

R 

p': 


A  =  /'    ^  , 


iwenez /' égal  h  8",56o   et  logR"=  5.3i4425i,  vous  trouverez  A  égal  h 
34096 ,4.  r. 
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îl  faudra  multiplier  les  distances  obtenues  en  r(*).  C'est  ainsi  qu'on 
a  foraié  le  tableau  suivant  : 


• 

EM    «AXOHS 

terrestre»  moyeos. 

r 

%H   LISUKt 

de  4  kilomètres. 

Distance  du  soleil 
Kzc<^ntricit6.  t  . .  . . 

f  npogée 

(  moyenne 

réricée 

a45oi,o 

q/i  096,4 

a449i ,8 

•       404,6 

38998330 

38354^85 

s 

37710240 

644045 

!Nous  pouvons  maintenant  évaluer  aussi  en  rayons  terrestres  r, 
les  demi-grands  axes  des  orbites  de  toutes  les  autres  planètes,  puis- 
que nous  avons,  pag.  266,  leurs  expressions  en  distances  moyennes 
de  la  terre  au  soleil.  Tel  est  Tobjet  du  tableau  suivant  : 


{*)  Le  rapport  de  la  toise  au  mètre  légal,  réduit  à  sa  plus  simple  expres- 
sion, est  rrm ,  dont  le  logarithme  tabulaire  est  0.28981 993oo  ;  ajoutez  ce 
logarithme  à  ceux  des  deux  axes  terrestres  a  et  &  donnés  en  toises  à  la  p.  aai 
du  tome  111,  et  après  être  revenu  aux  nombres  avec  les  Tables  à  10  déci- 
males, vous  trouverez  pour  les  valeurs  de  a  et  6,  en  mètres. 


a=:()376988"»,i3, 
6  =  635665i°»,86, 


log  a^  =  6 .  80461  56089 , 
log  b   =  6.8o3aa  84271. 


Le  reste  du  calcul  nWfre  aucune  difBculté,  et  même,  en  donnant  ici  ces  pré- 
parations, j*ai  voulu  surtout  saisir  une  occasion  de  présenter  les  valeurs  de 
â  et  5  en  mètres,  ne  les  ayant  établies  qu^en  toises  dans  le  tome  III. 
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DÉSICIfATlON 

des 

DISTAKCKS  AU   SOLKlL 

DBMI- 
niAMBTBBS 

4  U  disUace 

DIAMBTBES 

réels 
en 

VOLUMES, 

celai 
de 

OXKSITÈS, 

celle 
de 

ttliTITÏ 

à  II  laiiicc, 

planètes. 

en  rajrops 
terrestres. 

en  lienes 
dfe  4000B. 

moyenne 

de  U  terre 

an  aoleil. 

dijimètres 
terrestres. 

la  terre 

étent  I. 

la  terre 
étant  I. 

tcrmtn 

Ct»t  I. 

V  Mercure. . 

^327,69 

14846894 

3^2300 

o,35o3 

0,0430 

2,7529 

0,964» 

9   Vénus.  . . . 

17  429,70 

^1774^889 

8,25oo 

0,9622 

0,8907 

o»99«8 

0.9^43 

5   la  terre. . . 

24096,40 

38  354  285 

8,5776 

lyOOOO 

1,0000 

I,OOOQ 

1,0000 

0*  Mars 

36^15,48 

58440094 

4,4350 

o,5i47 

o,i364 

0,9710 

0,4998 

X  Jupiter.  .. 

125368,70 

199549593 

99,7040 

11,6608 

i585,56oo 

0,2l32 

a4«i 

})  Saturne,  . . 

239862,00 

365855864 

81 9I060 

9,47'4 

849,6550 

0,1190 

1,1368 

1^  Uranns . . . 

462234,72 

735  739  870 

» 

»  ' 

» 

» 

» 

O  le  soleil... 

» 

S 

g6i ,$200 

112,3210 

i4i7>o45 

o,25o5 

a8,iÎ77 

Les  valeurs  d< 

\s  masses  ont  été  données  au  tableau  de  la  pag.  366,  d'aprèj 

!  les  nombres  adoptes  par  M. 

leVfniw 

dans  son  Mémoire  iniéré  ans  Additions  »la  Connais  tance  des  Temps  ponrifl44- 

_ 
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AVERTISSEMENT 

Sur  les  chapitres  qui  vont  suiure. 

L'ordre  logique  cies  idées  nous  amènerait  maintenant  à  étudier 
les  mouvements  de  la  lune,  ce  satellite  de  la  terre,  plus  rapproché 
d'elle  que  tous  les  autres  astres,  et  qui  nous  intéresse  sous  tant  de 
rapports.  Xa  succession  régulière  de  ses  phases  lumineuses,  olTre 
une  division  du  temps  si  naturelle,  qu'elle  a  été  primitivement  en 
usage  chez  tous  les  peuples.  Les  alternatives  d'extinction  et  de  re- 
naissance que  sa  lumière  éprouve,  quand  la  terre  s'interpose  entre 
elle  et  le  soleil ,  et  les  éclipses  soudaines  qu'elle  fait  subir  aux  autres 
corps  célestes,  au  soleil  même,  quand  elle  vient  à  nous  le  cacher 
momentanément,  ont  excité  des  terreurs  universelles,  aussi  long-» 
temps  qu'on  a  ignoré  la  cause  de  ces  accidents;  tandis  qu'aujour- 
d'hui ,  calculés  et  prévus,  ils  ne  sont  plus  que  des  sujets  d'instrue-* 
lion.  Indépendamment  de  ces  phénomènes  généraux ,  l'observation 
attentive  et  intelligente  a  fait  reconnaître  dans  la  marche  révo1uti\'« 
de  la  lune  autour  de  la  terre,  de  nombreuses  inégalités,  dont  les 
astronomes  de  tous  les  âges  se  sont  attachés  à  démêler  les  caprices, 
qui ,  maintenant  reconnues  dans  leurs  moindres  détails ,  et  assu- 
jetties par  le  calcul  à  des  lois  certaines  fondées  sur  la  connaissance 
de  leur  cause  physique,  sont  devenues  le  guide  assuré  des  navi- 
gateurs dans  les  déserts  de  TOcéan.  Nous  aurions  ensuite  à  étudier 
les  mouvements  et  la  constitution  physique  des  comètes,  ces  astres, 
d'apparence  nuageuse ,  qui ,  circulant  autour  du  soleil  comme  les 
planètes,  mais  dans  des  orbites  excessivement  allongées,  ne  nous 
deviennent  perceptibles  que  lorsqu'ils  décrivent  la  portion  de  ces 
orbites  la  plus  proche  de  leur  périhélie ,  où  nous  les  voyons  exha- 
ler progressivement  et  tramer  à  leur  suite  de  longues  queues  de 
vapeurs,  convulsivement  émises ,  qu'ils  emportent  avec  eux  dans 
les  profondeurs  de  l'espace  quand  ils  vont  s'y  replonger.   Après 
avoir  ainsi  recueilli  toutes  les  connaissances  que  l'observation  et  le 
calcul  peuvent  nous  faire  acquérir  sur  cet  ensemble  de  corps  mus 
rcvolutivement  autour  du  soleil ,  et  qui,  retenus  par  le  lien  com- 
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niuD  de  sa  puissance  attractive ,  forment  dans  Tespace  un  système 
distinct  dont  notre  terre  fait  partie,  nous  aurons  à  porter  nos  in- 
vestigations sûr  cette  multitude  infinie  de  points  lumineux  dont 
la  voûte  céleste  est  parsemée ,  et  que  l'immutabilité  apparente  de 
leurs  positions  relatives  a  fait  nommer  de  tout  temps  les  fixes. 
Mais  la  puissance  pénétrante  de  nos  télescopes,  combinée  avec  la 
précision  de  nos  instruments  divisés,  nous  ferait  voir  que  la  mo- 
bilité est  au  contraire  leur  caractère  général.  Nous  reçonnsdtrions 
que  presque  toutes  les  étoiles  ont  des  mouvements  propres,  qui 
les  déplacent  entre  elles  suivant  des  sens  divers.  Nous  en  décou- 
vririons qui  circulent  autour  d'autres,  retenues  à  distance  dans 
une  connexité  mutuelle,  par  des  forces  attractives  dont  nous  igno- 
rons la  nature  ;  constituant  ainsi  des  systèmes  cosmiques  distincts 
du  nôtre,  et  si  distants  de  lui,  que  ces  forces  n*ont  pas  d'effet  ap- 
préciable sur  les  mouvements  relatifs  des  corps  dont  il  est  com- 
posé. Mais  le  volume  que  je  publie  aujourd'hui  ne  me  laisse  plus 
assez  de  place  pour  traiter  coçvenablement  ces  divers  sujets  ;  et  je 
dois  ainsi  me  borner  à  le  compléter  par  les  accessoires  indispen- 
sables aux  théories  que  j'y  ai  exposées. 
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CHAPITRE  XIII. 

De  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles. 

(Tout  ce  chapitre,  texte  et  calènls,  est  Touvrag^e  do  M.  Lefort.  ) 

218.  Dans  le  chapitre  XIV  du  livre  l ,  tome  II ,  pag.  388 ,  nous 
avons  mcmtré  qu'à  la  surface  de  la  terre  Taxe  de  rotation  du  ciel 
semble  toujoui's  passer  par  Foeil  de  l'observateur,  et  nous  en 
avons  conclu^ que  les  dimensions  de  la  terre,  comparées  àPéloi- 
gnement  des  étoiles ,  sont  d'une  petitesse  presque  infinie ,  ou ,  en 
d'autres  termes ^  que  la  terre,  vue  de  la  distance  des  étoiles, 
n*est,  dans  les  espaces  célestes ,  que  comme  un  point  dont  les  di- 
mensions sont  insensibles.  Il  serait  donc  inutile  de  chercher  à 
apprécier  la  parallaxe  des  étoiles,  en  les  observant  de  différents 
points  de  la  terre.  S'il  est  possible  de  mesurer  l'éloignement  de 
ces  astres,  ce  ne  sera  qu'en  prenant  une  plus  grande  base  que  le 
diamètre  terrestre,  et  la  base  la  plus  étendue  dont  nous  puissions 
faire  usage. 

210:  Il  n'y  en  a  point  de  plus  propre  à  remplir  ces  conditions, 
que  le  grand  axe  de  l'orbe  terrestre,  dont  la  longueur  est  d'en- 
viron 76  millions  de  lieues,  comme  on  l'a  vu  dans  le  chapitre 
précédent.  En  observant  une  même  étoile  des  deux  extrémités  de 
cet  axe ,  à  six  mois  de  distance ,  et  corrigeant  ses  positions  de 
toutes  les  petites  inégalités  que  nous  avons  calculées ,  on  verra  si 
la  longitude  et  la  latitude  sont  les  mêmes  à  ces  deux  époques,  ou 
si  elles  sont  différentes,  à  raison  des  différentes  positions  delà  terre 
aux  instants  des  observa tions% 

Il  est  visible ,  en  effet,  que  l'étoile  doit  paraître  plus  élevée  sur 
le  plan  de  Técliptique,  lorsque  la  terre  est  dans  la  partie  de-  son 
orbite  qui  Tavoisine;  et,  au  contraire ,  elle  doit  paraître  plus  basse 
lorsque  la  terre  est  dans  la  partie  opposée^  Les  rayons  visuels , 
menés  de  la  terre  à  l'étoile  dans  ces  deux  positions,  diffèrent  de  la 
ligne  droite  menée  de  l'étoile  au  centre  de  l'orbe  teirestre,  et 
Tangle  qu'ils  forment  avec  cette  droite  se  nomme  la  parallaxe 
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annuelle^  parce  que  c^est  l'angle  sous  lequel  un  observateur  placé 
dans  rétoile  verrait  le  rayon  de  Torbe  annuel ,  qui  aboutit  à  ces 
deux  positions  de  la  terre  séparées  par  six  mois  d'intervalle.  Il 
est  essentiel  de  remarquer  que ,  pour  une  même  étoile ,  cet  angle 
varie  pendant  tout  le  cours  de  Tannée  avec  la  position  de  la  terre 
sur  son  orbite ,  et  que  la  parallaxe  annuelle  maxima  ne  répond 
pas  en  général  au  rayon  vecteur  pris  dans  la  direction  du  grand 
axe  de  l'orbe  terrestre.  Cette  coïncidence  n'a  lieu  en  effet  que 
pour  les  étoiles  situées  dans  un  plan  perpendiculaire  au  grand  axe 
et  passant  par  le  centre  de  l'orbe. 

La  terre  ne  passe  pas  subitement  d'un  point  de  son  orbite  au 
point  opposé  sur  un  même  diamètre  ^  mais  elle  y  arrive  graduel- 
lement ;  ainsi ,  en  observant  les  positions  de  l'étoile  aux  époques 
intermédiaires,  on  devra,  si  la  parallaxe  annuelle  est  sensible, 
voir  ses  effets  se  développer  par  gradations  géométriquement  dé- 
finies. Par  exemple,  si  l'étoile  est  placée  an  pôle  même  de  réclip- 
tique,  les  rayons  visuels,  qui  lui  seront  menés  de  la  terre,  forme- 
ront une  surface  conique  droite,  ayant  son  sommet  à  l'étoile  et 
pour  base  l'orbe  terrestre;  Cette  surface  conique ,  prolongée  au 
delà  de  l'étoile,  formera  un  autre  cône  opposé  au  premier  par  sa 
pointe  ;  et  son  intersection  avec  la  sphère  céleste  sera  une  petite 
ellipse  sur  laquelle  l'étoile  paraîtra  toujours  diamétralement  op- 
posée à  la  terre ,  et  dans  le  prolongement  des  rayons  visuelle 
menés  au  sommet  du  cône^  résultat  très-différent  de  >ce]ui  de 
l'aberration  ,  qui  fait  varier  la  position  apparente  de  l'étoile  per- 
pendiculairement au  rayon  de  l'orbe  terrestre,  et  non  pas  dans  le 
sens  de  ce  rayon. 

SI80«  Il  est  donc  extrêmement  facile  de  reconnaître  les  résul- 
tats qui  seraient  dus  à  la  parallaxe  annuelle;  et  la  marche  de  ces 
phénomènes  les  distingue  très-bien  de  toutes  les  autres  inéga- 
lités. On  trouvera,  dans  la  Note  qui  termine  ce  chapitre,  toutes 
les  formules  nécessaires  pour  le  calcul  des  parallaxes  annuelles , 
soit  absolues,  soit  en  longitude,  latitude,  ascension  droite,  ou 
déclinaison.  Pour  assurer  la  par&iite  intelligence  de  ce  qui  va 
suivre,  nous  aurons  seulement  à  nous  appuyer  sur  les  résultais 
du  calcul  relatifs  la  détermination  de  la  [tarallaxe  maxima. 
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La  [Murallaxe  annuelle ,  avons-nous  dit,  varie,  pour  une  même 
étoile,  avec  la  posilion  de  la  terre  datis  son  orbite  :  or,  en  né- 
gligeant l'excentricité  de  cette  orbite,  ce  qui  est  bien  permis  par 
comparaison  avec  la  distance  des  étoiles  à  la  terre,  on  démontre 
que  la  parallaxe  annule  acqtûert  sa  valeur  maxima,  lorsque 
les  longitudes  héliocentriques  de  la  terre  et  de  l'étoile  diffèrent 
d'un  quadrant,  c'est»à*dire,  quand  la  terre,  vue  du  soleil,  est  en 
quadrature  avec  l'étoile.  Dans  ce  cas,  le  sinus  de  la  parallaxe  a 
pour  expression  le  rapport  du  rayon  vecteur  de  la  terre  au 
rayon  vecteur  de  l'étoile.  A  la  parallaxe  maxima  répond  la  dis- 
tance géocentrique  minima ,  et,  comme  cette  dernière  distance 
diffère  très-peu  de  la  distance  héliocentrique ,  il  s'ensuit  que  la 
connaissance  de  la  plus  grande  parallaxe  permet  de  calculer  la 
plus  courte  distance  de  l'étoile  à  la  terre. 

Mais,  quelque  assiduité  qu'on  ait  mise  à  multiplier  les  obser- 
vations des  lieux  vrais  des  étoiles,  quelques  soins  qu'on  ait  pris 
pour  les  rendre  parfaitement  exactes,  on  n'a  rien  pu  découvrir, 
par  cçtte  méthode,  qui  indiquât  avec  certitude,  je  ne  dis  pas 
seulement  la  quantité ,  mais  l'existence  même  d'une  parallaxe  an- 
nuelle. Cependant  la  précision  des  observations  modernes  est 
telle ,  que  si  cette  parallaxe  (  *  )  eût  été  seulement  de  i  seconde ,  il 
est  extrêmement  probable  qu'elle  n'aurait  pas  échappé  aux  ten- 
tatives multipliées  des  observateurs^  surtout  elle  n'aurait  pas  dû 
échapper  à  Bradley,  qid  a  fait  un  si  grand  nombre  d'observations 
pour  la  découvrir,  et  qui,  en  la  cherchant,  trouva  les  seuls  phé- 
nomènes de  l'aberration  et  de  la  nutation.  Admirables  décou- 
vertes sans  doute,  mais  qui,  par  leur  mérite  même,  et  par  l'ac- 
cord parfait  qu'elles  mettent  entre  les  observations,  rendent 
comme  impossible  le  soupçon  d'une  parallaxe  annuelle  qui  s'élè- 
verait seulement  à  i  seconde.  Les  nombreuses  observations  de  la 
polaire,  faites  pour  la  mesure  de  la  méridienne  de  France  avec 
le  cercle  répétiteur,  n'ont  pas  offert  non  plus  le  moindre  effet 


{*)  Dans  tout  ce  qai  va  tu  ivre  il  s^agit  exclusivement  de  la  parallaxe  an- 
nuelle maxima. 
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qui  indiquât  une  parallaxe  annuelle.  De  tout  cela ,  et  d'antres  ob- 
servations encore  dont  nous  aurons  ultérieurement. à  parler,  00 
doit  conclure  que,  jusqu'à  présent ,  il  y  a  de  fortes  raisons  pour 
penser  qiie  la  parallaxe  de  Torbe  apnuel  est  au-dessous  de  i  se- 
conde, du  moins  pour  les  étoiles  sur  lesquelles  on  a  essayé  jus- 
qu'ici de  la  mesurer. 

Ainsi,  le  diamètre  de  l'orbe  terrestre ,  vu  de  l'étoile  la  plus  voi- 
sine, ne  paraîtrait  pas  sous  un  angle  de  i^';  et,  pour  un  observa^ 
teur  placé  à  cette  distance,  notre  soleil ,  avec  tout  notre  système 
planétaire,  serait  caché  par  l'épaisseur  d'un  fil  d'araignée. 

22  t.  Si  ces  résultats  ne  nous  font  point  connaître  la  distance 
des  étoiles  à  la  terre ,  ils  donnent  au  moins  une  limite  au  delà  de 
laquelle  cette  distance  doit  nécessairement  se  trouver.  Si  l'on  con- 
çoit un  triangle  rectangle  qui  ait  pour  base  la  moyenne  distance 
du  soleil  à  la  terre ,  et  qui  ait  à  son  sommet  un  angle  de  i'%  là  dis- 
tance géocentrique  du  sommet ,  ou  la  longueur  du  rayon  visuel, 
sera  exprimée  par  206265,  le  rayon  de  l'orbe  terrestre  étant  pris 
pour  unité;  et,  comme  ce  rayon  contient  24096,4  fois  le  demi- 
diamètre  de  la  terre,  il  s'ensuit  que,  si  la  parallaxe  annuelle  d'une 
étoile  était  seulement  de  i",  la  distance  de  cette  étoile  à  la  terre 
serait  égale  à  4970^38638  rayons  terrestres,  ou  à  peu  près  à 
8  trillions  de  lieues  ;  mais  si  la  parallaxe  annuelle  est  moindre 
que  i",  les  étoiles  sont  au  delà  de  la  limite  que  nous  venons  d'as- 
signer. 

222.  On  a  vu,  pag.  35o,  que  la  lumière  emploie  8'  i3"  ou  493" 
pour  traverser  le  rayon  de  l'orbe  terrestre.  D'après  cela  ,  il  est  fa- 
cile de  calculer  le  temps  qu'elle  mettrait  à  venir  des  étoiles  jusqu'à 
nous ,  si  leur  parallaxe  était  sensible  et  égale  seulement  à  i"  ;  car 
ce  temps ,  exprimé  en  secondes ,  serait  206265  X  49^'  °" 
loi  688536",  environ  3®***,22.  Or,  comme  les  procédés  de  men- 
suration qui  seront  tout  à  l'heure  exposés,  montreront  qu'aucune 
étoile  jusqu'ici  observée  n'a  une  pamllaxe  qui  s'élève  à  1  ",  il  s'en- 
suit que  la  lumière  emploie  plus  de  trois  années  à  se  transmettre 
de  ces  astres  jusqu'à,  nous.  Les  étoiles  que  nous  voyons  briller 
tout  à  coup  dans  le  ciel  existaient  longtemps  avant  que  nous  eus- 
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sions  aperçu  leur  clarté  ;  et  quelquefois  nous  les  voyons  encore , 
lorsqu'elles  ont  déjà  disparu.  Peut-être  en  est -il  de  si  éloignées, 
qu'elles  n'ont  pas  encore  pu  nous  transmettre  leur  lumière;  peut- 
être  d'autres  ont-elles  disparu  depuis  des  milliers  de  siècles ,  quoi  - 
que  nous  les  voyions  encore  briller  à  la  même  place  sur  la  voûte 
des  deux. 

225.  W.  Herschel  a  proposé,  en  1781  (*),  une  méthode  qui 
lai  semblait  conduire  à  la  détermination  de  la  parallaxe  des  étoiles, 
plus  sûrement  que  celles  qui  avaient  été  mises  en  usage  jusqu'alors. 
Cette  méthode  repose  sur  la  mesure  de  la  distance  angulaire  de  deux 
étoiles,  prise  aux  extrémités  du  diamètre  de  l'orbe  terrestre ,  qui 
est  déterminé  par  la  trace,  sur  Fécliptiquei  du  plan  de  leurs  rayons 
vecteurs  héliocentriques.  Pour  la  simplicité  de  l'exposition,  nous 
supposerons  l'observateur  placé  au  centre  de  la  terre ,  oii  toutes 
les  observations  peuvent  être  facilement  réduites,  et  nous  admet- 
trons que  les  deux  étoiles  sont  situées  dans  le  plan  qui  passe  par 
le  grand  axe  de  Torbite. 

L'observateur  est  en  P  au  périhélie ,  fig,  5i  ;  à  l'aide  d'une  lu- 
nette munie  d'un  micromètre^  il  tise,  dans  la  région  céleste  située 
du  côté  de  l'aphélie ,  deux  étoiles  B  et  C,  d'un  éclat  très-différent, 
qui  paraissent  presque  se  toucher,  et  mesure  leur  distance  angu- 
laire. Ces  deux  étoiles,  quoique  voisines  en  apparence,  peuvent 
être  en  réalité  très- inégalement  éloignées  de  la  terre ,  leur  rappro- 
chement n'étant  .qu'un  effet  de  perspective.  Au  bout  de  six  mois, 
l'observateur  est  arrivé  en  A  à  l'aphélie,  après  s'être  déplacé  de 
76  millions  de  lieues  environ  :  il  répète  alors  l'opération  sur  les 
mêmes  étoiles;  et ,  si  elles  sont  effectivement  à  des  distances  de  la 
terre  très-différentes,  il  doit  trouver  un  accroissement  dans  leur 
distance  anglaire ,  attendu  que  l'accroissement  de  la  latitude  de 
l'étoile  plus  proche  sera  plus  grand  que  l'accroissement  de  la  lati- 
tude de  l'étoile  plus  éloignée  (**). 


C^)  Transactions  philosophiques  f  tome  LXXil. 

(**)  On  a  reporté  jusqu'.^  Galilée  le  mérhe  de  Tinven tien  de  ct3tte  mé- 
thode. Nous  croyons,  avec  sir  J.  Herschel,  que  le  passage  du  3*  dialogue  sur 
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n4.  Le  succès  de  l*opération  ne  sera  assuré  qu*à  la  condition 
qtie  le  choix  de  ^observateur  se  sera  porté  sur  deux  étetles  réelle- 
ment très-distantes  ;  ce  dont  la  dissemblance  d*éclajl  serait ,  seule , 
une  garantie  fort  douteuse.  En  effet ,  Féclat  dépend  non^seul^nent 
de  la  distance  à  laquelle  la  lumière  est  perçue,  mais,  encore  de  la 
quantité  absolue  de  lumière  émise,  quantité  qui  peut  varier  aussi 
bien  avec  les  proportions  du  corps  lumineux  qu'avec  sa  constitu- 
tion physique.  Si  on  se  laissait  guider  d^ins  Fapprédation  des  dis- 
tances par  cette  seule  considération ,  oa  arriverait  à  conclure  que 
les  plaïiètes  du  système  de  Cérès  et  de  Yesta  sont  plus  éloignées 
de  la  terre  que  Jupiter  et  Saturne.  Mais  il  est  heureusement  un  au- 
tre caractère,  qui  peut  nous  fâûre  présumer  avec  beaucoup  plus  de 
vraisemblance  le  rapprochement  des  étoiles  :  nous  voulons  parler 
de  la  grandeur  de  leurs  mouvements  propres ,  Q*est-à-dire  de  Té- 
tendue  des  déplacements  que  quelques-unes  d'entre  elles  parais- 
sent éprouver  dans  le  ciel,  indépendamment  des  mouvements 
communs  à  toutes  et  qui  expriment  les  phénomènes  de  la  réfrac- 
tion ,  de  la  précession ,  de  l'aberration  et  de  la  iautation.  Tout 
porte  en  effet  à  penser  que  ces  déplacements  sont  d'autant  plus 
sensibles  pour  nous,  que  les  étoiles  sont  plus  voisines  de  noire 
système.  Le  choix  de  l'étoile  principale  de  comparaison  devra  doac 
porter  sur  des  étoiles,  telles  que  les  deux  61*^^  du  Cyg&e^  p  de  Cas- 
siopée,  etc.,  dont  le  mouvement  propre  annuel  est  respectivement 
de  5", 3;  3",74>  ®*c-  L'opération  serait  au  contraire  viciée,  et 
conduirait  à  des  conséquences  tout  à  fait  fausses,  si ,  sous  prétexte 
de  voisinage  apparent,  T^servateur  avait  comparé  deux  étoiles 


ies  deux  grands  systèmes  de  Ptolémée  et  de  Copernic,  qui  a  été  cité  à  Tappai 
de  cette  opinion,  a  reçu  une  interprétation  erronée.  Si  ottïix  en  entier  Vhst- 
bile  argumentation  de  Salviati^  et  si  Ton  suit  ]e  raisonnement  sur  les  figares, 
qui  sont  destinées  à  en  faciliter  Tintelligence,  on  reconnaîtra  qu^il  s'agit  de 
la  détermination  de  la  parallaxe  annuelle  des  .étoiles  par  la  méthode  des 
lieux  absolus,  qui  diffère  essentiellement  de  la  méthode  des  lieux  relatifs,  et 
que  le  changement  sensible  de  position  entre  deux  étoiles  très^^wisines ,  prévu 
<:onune  possible  par  le  philosophe,  constitue  à  ses  yeux  un  phénomène  sm- 
4Qgue  aux  stations  et  rétrogradations  des  planètes. 
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a[^Mirteoant  à  un  de  ces  sjUèias^  à* étoiles  doubits  qui.  ont  un 
mouvement  révotatif  ;  ou  bien  encore,  si,  comparant  des  étoiles 
animées  de  mouvements  propres,  il  ne  constatait  avec  exactitude 
ces  mouvements,  pour  en  débarrasser  finalement  les  observa- 
tions. 

Les  avantages  que  Tillustre  W.  Herschel  attribuait  à  sa  mé- 
thode ,  sont  d'ailleurs  très-réels.  Il  est  clair  que  l'incertitude  des 
corrections ,  que  nécessitent  la  réfraction ,  la  pt-écession ,  Taber- 
ration  de  la  lumière,  et  la  nutation  de  Taxe  terrestre,  aura  moins 
d'inflnaooe  sur  la  détermination  de  la  position  relative  de  deux 
étoiles  ,angulairement  très-voisîaes ,  que  sur  la  détermination  de 
leurs  Heux  absolus.  De  plus,  il  n'est  pas  nécessaire,  pour  effectuer 
les  observations ,  d'avoir  des  instruments  de  grandes  dimensions, 
dont  la. température  devrait  rester  invariable,  pour  que  les  hauteurs 
angulaires,  prises  à  six  mois  de  distance,  puissent  être  exactement 
comparées. 

fiW.  Désignons  par  6  l'angle  BPC ,  ^g,  5i ,  qui  mesure  la  dis- 
tance des  deux  étoiles  à  la  première  station,  par  a  l'angle  analogue 
BAC  à  la  seomtde  station  ;  l'angle  ABP  ou  cr,  sons  lequel  le  diamè- 
tre de  l'orbe  terrestre  serait  vu  de  l'étoile  la  plus  proche,  sera  peu 
différent  de  oc  -*-  6,  et  an  peu  plus  grand  que  a  —  6.  £n  eHet, 
Tangle  CDB,  extérieur  au  triangle  CAD,  est  plus  grand  que  l'an- 
gle intérieur  CAD  ou  0^  et  il  en  diffère  très-peu,  attendu  que  les  li- 
gnes PCet  AC  sont  sensiblement  parallèles  à  cause  de  l'éloignemenc 
supposé  immense  de  l'étoile  C.  Or  CDB  =  DPB  +  DBP  =s:  6  +  cr  , 
donc  CI  >  a  —  6,  et  peu  différent  de  a  —  6.  Ainsi ,  en  effectuant 
le  calcul  du  triangle  APB,  pour  une  valeur  de  l'angle  au  sommet 
égale  à  a  —  6 ,  on  aura  une  limite  supérieure  à  la  dislance  réelle  de 
l'étoile  B.  On  voit  d'ailleurs  que  pour  réunir  tous  les  éléments  né- 
cessaires au  calcul  numérique  du  triangle,  il  suffit  d'observer  l'as- 
cension droite  et  la  déclinaison  d'une  seule  des  étoiles  ;  et  l'erreur 
que  l'observation  comporte  ne  peut  avoir  qu'une  très-faible  in- 
fluence sur  le  résultat  final. 

1111116.  Le  célèbre  directeur  de  l'Observatoire  de  Kœnigsberg,  Bes- 
sel ,  a  appliqué  cette  méthode  avec  une  grande  habileté  et  les  soin& 
les  plus  persévérants.  A  l'aide  de  l'héliomètre,  construit  par  Fraiin'- 
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hofer^  que  nous  avons  décrit  au  tome  II,  pag.  i8i,  il  a  comparé 
assidûment  les  deux  étoiles  de  6^  grandeur  de  la  constellation  du 
Cygne,  marquées  6 1  dans  les  catalogues,  à  deux  étoiles  trés- 
faibles,  éloignées  d'elles  ,  l'une  de  7*42",  l'autre  de- 11' 46'%  «^ 
tellement  placées,  qu'en  les  joignant  à  l'étoile  de  comparaison,  on 
formait  un  tnangle  à  très-peu  près* rectangle.  La  distance  angu- 
laire a  varié  pendant  le  cours  de  chaque  année,  au  moins  pour  une 
des  séries,  dans  le  sens  qu'exigeait  le  déplacement  de  la  terre. 
D'une  discussion  approfondie  des  observations  (  *),  Bessel  a  con- 
clu que  la  parallaxe  annuelle  de  la  6î^duGygne  était  de  q'',348,  ce 
qui  répond  à  une  distance  de  la  terre  à  très -peu  près  é^ale  à  six 
cent  mille  fois  le  rayon  moyen  de  l'orbite  terrestre  ,  en  sorte  que 
la  lumière  de  cette  étoile  mettrait  un  peu  plus  de  neuf  ans  à  nous 
parvenir.  Ces  résultats  ont  été  depuis  confirmés  par  des  observa- 
tions faites  sur  la  même  étoile  par  M.  Peters,  à  l'Observatoire  de 
Pulkova,  Si  donc  il  reste  encore  des  doutes  sur  la  valei^ir  absolue 
de  différences  angulaires ,  qui  se  traduisent  par  des  fractions  de  se- 
condes, on  ne  peut  contester  ni  la  rigueur  géométrique  de  la  mé- 
thode, ni  le  fait  ménie  d'une  parallaxe  sensible  pour  quelques-unes 
des  étoiles  qui  ont  de  grands  mouvements  propres. 

Il  est  juste  de  constater  que  M.  Struve  a  lé  premier  mis  en  pra*' 
tique  la  méthode  différentielle  d'Herschel,  encore  bien  que  le  choix 
d'à  de  la  Lyre  n'ait  pas  été  aussi  heureux  que  celui  de  la  61*  du 
Cygne. 

227.  Il  faut  que  les  étoiles  éprouvent  des  changements  d'éclat 
bien  considérables ,  puisque  ces  changements  sont  encore  sensibles 
à  la  distance  où  nous  sommes  places.  Il  en  est  qui  perdent  peu  à 
peu  leur  lumière,  comme  l'étoile  que  l'on  nomme  S  de  la  grande 
Ourse.  D'autres,  comme  6  de  la  Baleine  y  deviennent  de  plus  en 
pins  brillantes.  Enfin ,  on  en  a  vu  qui ,  après  avoir  pris  soudaine- 
ment un  nouvel  éclat ,  se  sont  éteintes  peu  à  peu.  Telle  fut  l'étoile 
nouvelle  qui  parut  en  1572  dans  la  constellation  de  Cassiopée.  Elle 
devint  tout  à  coup  si  brillante ,  qu'elle  surpassa  en  clarté  les  plus 


(*)  Astronomische  Nachrichtcn,  n*" -365,  366}  l3  déc.  l838. 
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belles  étoiles ,  Yéniis  et  Jupiter  même ,  lorsqu'ils  sont  le  plus  près 
de  la  terre.  On  pouvait  Tapercevoir  en  plein  jour  au  méridien.  Peu 
à  peu  on  vit  ce  grand  éclat  s*afFaiblîr,  et  enfin  Tétoile  disparut  seize 
mois  après  son  apparition ,  sans  avoir  changé  de  place  dans  le  ciel. 
Sa  couleur,  dans  ces  intervalles,  éprouva  de  grandes  varîatiotis. 
Elle  parut  d'abord  d'un  blanc  éclatant  comme  Vénus,  ensuite  d'un 
jaune  rougeâtre^  comme  Mars  et  comme  Aldéharan;  enfin,  d'un 
blanc  plombé,  comme  Saturne  (').  Une  autre  étoile,  qui  parut 
tout  à  coup,  en  1604»  dans  la  constellation  du  Serpentaire^ 
éprouva  des  variations  analogues,  et  disparut  de  même  après 
quelques  mois^ 

828.  D'autres  étoiles ,  sans  disparaître  entièrement ,  offrent  des 
variations  non  moins  singulières.  Leur  lumière  augmente  et  dé- 
croît tour  à  tour  par  des  périodes  réglées.  On  les  nomme ,  pour 
cette  raison,  étoiles  changeantes.  Telles  sont  l'étoile  Algol ^  qui  a 
une  période  d'environ  trois  jours  ;  9  de  Céphée,  qui  en  a  une  de 
cinq  ;  6  de  la  Lyre  y  de  six  ;  \k  à^  Antinous  j  de  sept;  0  de  la  Baleine^ 
de  334  »  6t  d'autres  encore. 

On  a  donné  plusieurs  explications  de  ces  changements  périodi- 
ques. On  a  supposé  que  les  étoiles  qui  y  sont  sujettes  sont, 
comme  toutes  les  autres,  des  corps  lumineux ,  de  véritables  soleils 
qui  tournent  autour  d'un  axe ,  mais  dont  la  surface  est  parsemée 
de  taches  obscures  qui  se  présentent  à  nous  dans  certains  temps , 
par  l'effet  de  la  rotation.  D'autres  astronomes  ont  cherché  à  ex- 
pliquer ces  faits ,  en  supposant  à  ces  étoiles  une  forme  extrême- 
ment aplatie  qui  les  rend  moins  lumineuses  sous  certains  aspects. 
Enfin ,  on  a  supposé  que  de  grands  corps  opaques  circulant  autour 
de  ces  étoiles,  nous  interceptent  parfois  leur  lumière,  et  les 
éclipsent  périodiquement.  Le  temps,  en  accumulant  les  observa- 
tions, décidera  peut-être  laquelle  de  ces  hypothèses  est  la  vé- 
ritable. 

8S9.  Un  des  moyens  les  plus  sûrs  d'y  parvenir,  est  de  comparer 
les  étoiles  entre  elles,  en  les  désignant  par  des  lettres  ou  des  nom- 


{*)  Tycho-Progymnasmata. 
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bres,  et  les  disposant ,  à  mesure  qu^on  lès  compare ,  dans  Tordre 
que  l'éclat  leur  assigne.  Si  Ton  trouve  ensuite ,  par  les  observa- 
tions y  que  cet  ordre  change,  c'est  une  preuve  qu'une  des  étoiles 
sur  lesquelles  la  comparaison  est  établie ,  a  changé  pareillement  ; 
et  quelques  combinaisons  de  ce  genre  suffiront  pour  reconnaître 
quelle  est  celle  qui  a  subi  une  variation.  On  ne  peut  comparer 
ainsi  chaque  étoile  qu'avec  celles  qui  l'a  voisinent,  et  qui  peuvent 
être  aperçues  en  même  temps.  Mais  en  comparant  ensuite  celles-ci 
à  dîautreSy  on  parvient,  par  une  série  de  termes  intermédiaires,  à 
lier  ensemble  des  extrêmes  fort  éloignés.  Cette  méthode,  actuelle- 
ment en  usage,  est  bien  préférable  à  celles  des  anciens  astronomes, 
qui  classaient  les  étoiles  d'après  une  comparaison  très-vague,  sui- 
vaut  ce  qu'ils  appelaient  l'ordre  de  leur  grandeur,  ce  qui  n'était 
réellement  que  celui  de  leur  éclat  estiiiié  d'une  manière  très-im- 
parfaite. 


NOTE 
Sur  la  parallaxe  annuelle, 

DétermiDonB  par  le  oalcul  les  lois  exactes  des  variations  de  la  parallaxe 
des  étoiles ,  correspondante  aux  diverses  positions  de  la  terre  sur  son  or- 
bite. Soient  jr,  y  les  deux  coordonnées  héliocentriques  de  la  terre  T  {fy,  5a), 
rapportées  à  deux  axes  fixes  et  rectangulaires  S  Y»  S^,  menés  par  le 
centre  S  du  soleil  dans  le  plan  de  Pécliptique,  Taxe  des  X  étant  supposé 
passer  par  Téquinoxe  du  printemps.  Si  l^on  nomme  v  la  longitude'  l/S  Y 
de  la  terre  vue  du  soleil ,  et  r  sa  distance  SX  à  cet  astre ,  ou  le  rayon  de 
son  orbite,  quMl  suffira  ici  de  supposer  circulaire ,  on  aura 

x=zr  cos  Uy    r  =  r  sin  p. 

Menons  par  le  centre  du  soleil  un  troisième  axe  SP  perpendiculaire  au 
plan  de  Pécliptique  ;  ce  sera  Taxe  des  Z,  et  nous  supposerons  les  g  positifs 
dirigés  vers  le  pôle  boréal  de  ce  plan.  Soient  x'y  y\  s'  les  coordonnées 
d^ine  étoile  fixe  E  rapportée  à  ces  axes;  nommons  V  et  )/  sa  longitude  et 
sa  latitude  héliocentriques  ^  et  désignons  par  p'  la  projection  SA.  de  son 
rayon  vecteur  SE  sur  le  plan  de  Pécliptique;  on  aura  évidemment 

«'  =  p'co8l',    y'=zp' Binl'y    «'  =  /9'tàngy. 

Mais  si  Ton  représente  par  r'  la  vraie  distanee  SE  de  Tétoile  au  soleil ,  on 
aura  aussi 

x'  =  r'ootA'cos/',    r' =:  r' cos  A' sin  r,    «'=r'8iBJl\ 

Supposons  maintenant  que  Ton  demande  la  longitude  et  la  latitude  géo- 
centriques  de  Pétoile  E  ;  en  nommant  la  première  Z,  la  seconde  A,  on  aura 

j'  —  y  z' 

tang/  =  -r7 1     8inA==--—  — . 

Examinons  d^abord  la  première  de  ces  équations  :  en  y  mettant  pour 
Xy  y  y  x'y  y\  leurs  valenra,  elle  devient' 

r'cOsA'sini'  —  rsinf 

tang*  =  -, r; T-, 1 

**         r  cos  X  008  /'  —  r  cos  v 


et  peut  se  mettre  sous  la  forme 


r         smc 

I ; 


r' COS  A' sin  r 
tang  l  =  tang  /  '  - 


r         cos  V 

"^  P  cos  A'  cos  /  ' 


—  est  le  rayon  dcPorbe  terrestre  divisé  par  la  distance  de  Tétoile  au  soleil. 

3i.  ^ 
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Ce  rapport  est  prëoiBément  la  tanj^ente  de  la  parallaxe  annuelle)  quand 
elle  est  la  plus  grande  possible 9  comme  lious  lo  démontrerons  ci-après^  En 
représentant  par  p  la  valeur  de  cette  parallaxe,  qui  est  très-petite,  on 
pourra  remplacer  Ja  tangente  par  le  sinus,  et  Texpressioil  de  tangl  de- 
viendra 

sin;yjBiop 


I 


I      .        i#         cosjl'sini 
tang  I  =r  tang  /'  — 


8in;7  cosp 
cosA'cos/' 


Si  la  pâriillaxe  p  était  tout  à  fjfiit  nulle,  sln;?  serait  làul  aussi,  et  il 
Tiendrait  /  =  T,  é^est-&-dire  que  la  longitude  géocentriqne  de  Pétoile  égale- 
rait sa  longitude  héliocentrique.  Si  p  n^'est  pas  nul,  du  moins  nous  sommes 
assurés  que  sa  valeur  est  bien  petite,  puisqu'elle  ne  sVlève  pas  à  i*^.  Ainsi, 
dans  tous  les  cas,  p  sera  une  fraction  d'une  petitesse  extrême,  et  par  con- 
séquent nous  pourrons  en  général  nous  borner  à  sa  première  puissance.  Si 
nous  développons  par  la  division  le  dénominateur  du  second  membre,  ec 
nous  bornant  à  cette  approximation ,  nous  trouverons 

tangi-iangi  [«-+-^08^  sin/' cos/'J* 

sin 
ou,  en  substituant  aux  tangentes  leurs  valeurs  — 9 

cos 

cos  X  ces  /' 

La  différence  l  —  V  est  donc  toujours  un  très-petit  angle  de  Tordre  de 
Tangle/y.  On  peut  donc,  puisque  nous  nous  bornons  à  la  première  puis- 
sance de;y,  substituer  le  rapport  de  ces  petits  arcs  à  celui  de  leurs  sinus. 
Par  la  même  raison,  on  peut  supposer  2=2'  dans  le  second  membre.  Ces 
réductions  donnent 

(!)  i-v^-l^iLzIX 

COS  K 

Si  Ton  traite  de  même  la  valeur  de  sin  Jl,  elle  deviendra 

.    .  .    r'  sin  A' 

sinJ^=    .  • 

y  r'*  —  a  rr*  cos  A'  cos  {y  —  2'  )  h-  r* 
ou  bien 

.    ,  sinV 


^i  —  a  sin  ^.cos  A'  cos  (  t»  —  2^  )  -f-  sin*  ;> 

En  développant  le  aecond  membre  par  la  formule  du  binôme,  et  se  bor- 
nant aux  premières  puissances  de  sin  p^  on  trouve 

sin  A  =£  siny  [i-h  sin;y  cos  A' cosCi' —  2')], 
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OU  bien 

asin  4(;-  r  )  cosi (  ^-+-  ^')  =  sîn  P  "^  A'  cos  (»^-  T). 

On  voit  par  cette  formule  <{ac  la  diflerence  A  —  il'  des  latitudes  géocen> 
triques  et  héliocentriques  est  également  de  Tordre  de  Pangle  p.  Ainsi,  en 
substituant  le  rapport  4^  ces  petits  arcs  à  celui  de  le.ars  sinus ,  et  suppo« 
sant  Jl'=  A  dans  les  termes  qui  sont  déjà  de  Tordre  p^  on  aura  simplement 

{1)  }^X'=p  sin  y  cosC»'—  V). 

• 

Telles  sont  les  expressions  do  la  parallaxe  annuelle  en  longitude  et  en 
latitude.  La  première,  donnée  par  Téqnation  (i),  est  nulle  quand  on  a 
V — r=o,  ou  v^l'  =  Tt;  cWt-à»dire,  lorsque  Pustre  est  en  opposition 
on  en  conjonction  avec  le  soleil.  Alors,  en  effet,  la  parallaxe  doit  se  porter 
tout  entière  sur  la  latitude.  Aussi  Pexpression  de  la  parallaxe  en  latitude 
acquieit-elle  alors  sa  plus  grande  valeur,  qui  est  ^sinJl'.  Cette  expression 

à  son  tour  devient  nulle  quand  v  —  l'^^dci-y  parce  qu^alors  cos  (y-*-  Z')= o. 

G^est  le  eas  o&  la  terre  vue  du  soleil  est  en  quadrature  avec  l'astre  ;  alors  le 
rayon  vecteur  héliocen trique  de  Tastre  devient  perpendiculaire  au  rayon 
vecteur  de  la  terre.  Or,  comme  la  perpendiculaire  est  la  plus  courte  de 
toutes  Tes  lignes  que  Ton  peut  mener  d^un  point  sur  une  droite  donnée,  il 
arrive  que  très-près  de  ce  minimum  les  obliques  voisines  de  la  perpen- 
diculaire varient  très-peu,  et  seulement  dans  les  quantités  du  second 
ordre,  o^est-à-diredans  les  secondes  puissances  de  sinp.  Les  distances  de 
Tastre  à  la  terre,  dans  ces  deux  positions,  diffèrent  donc  extrêmement  peu 
de  la  distance  héliocentrique  de  Tastre  ;  et  comme  le  sinus  de  la  latitude 
géocentrique  X  est  égal  à  la  hauteur  de  Tastre  sur  Técliptique ,  divisée  par 
sa  distance  à  la  terre,  il  s^ensnitque  la  distance  ne  variant  pas,  et  la  hau- 
teur étant  constante,  la  latitude  doit  être  constante  aussi  et  égale  à  la  lati- 
tude héliocentrique.  Ce  cas  est  celui  qui  donne  la  plus  grande  parallaxe  de 

longitude  ;  car  i»  —  /'  étant  égal  à  db  -  9  son  sinus  est  égal  à  ±  i,  ce  qui  est 

la  plus  grande  valeur  qo^il  puisse  avoir.  La  plus  grande  différence  des  lon- 
gitudes géocentriques  dans  ces  cas  extrêmes,  est  donc  égale  au  double 

d^uoe  seule  de  ces  variations ,  ou  à  -» 

cos  X' 

Les  deux  eas  que  nous  venons  d^ezaminer  répondent  aussi  aux  deux  po- 
sitions de  la  terre,  dans  lesquelles  le  diamètre  de  Torbe  terrestre  est  vu  du 
centre  de  Tastre  sous  Je  plus  petit  angle  ou  sons  le  plus  grand.  De  sorte 
que  les  variations  des  parallaxes  observées  en  ces  points  opposés  de  Torbite 
sont  les  plus  petites,  ou  les  plus  grandes,  que  Ton  puisse  observer  sur  deiix 
rayons  vecteurs  opposés. 

Pour  démontrer  cette  proposition,  menons  du  centre  de  Tastre  les  droites 
R',  R''  aux  deux  extrémités  d'un  même  diamètre  de  Torbe  terrestre,  repré- 
senté par  3  r.  Dans  le  triangle  rectiligne,  formé  par  ces  trois  droites,  nom- 
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mons  V  Pangle  à  Tastre  formé  par  les  côtés  R',  ^"y  on  aura  évidemmenl 


cos  V  = 


aR'R" 


Or  X,  7*  étant  les  coordonnées  de  la  terre  dans  sa  première  position  sur 

TarbUe,  ces  coordonnées  deviendront  -^  x,  — y,  dans  la  position  opposée. 

On  aara  donc 

R'«  =  r«  -  a  {xx'-hyy)  -*-  r'% 

R''»  =  r» -4- 2  (r*' -^  ry  ) -4- r'»  ; 

bar  conséquent 

Il'»-KR''»=ar*H-ar'», 

R»  R'«  =  (r*-l-  r")'  -  4r»r'»  cos*  A',  cos*  (v—  r); 

ce  qui  donne 

.C08*V=  ^  ^ 


(  r*  -h  r'*)*  —  4  r*  r'«  cos*  A'  cos'  (i^  —  /') 

L^angle  V  étant  toujours  fort  petit,  sa  plus  grande  valeur  répondra  à  la 
plus  petite  valeur  de  cos  V.  Or>  celle-ci  aura  lieu  quand  le  dénominateur  du 
second  membre  sera  le  plus  grand  possible,  c^est-à-dire  quand,  on  aura 
cos  X'  cos(p  —  i')  =  o,  ou  simplement  cos  (f  —  i'  )  =  Or  puisque  X'  estsup- 

posé  invariable.  Cette  condition  donne  f  —  /'  =  dr  -»  comme  nous  ravioas 

annoncé. 

Dans  ce  cas ,  la  valeur  de  V  est  donnée  par  Téquation 


cos  V  = 


r'*  ~  r* 


d'où  l'on  tire 


et  par  conséquent 


sin*  i  Y  =  —    .  ,    ; 
'  iH-sin*^ 


{V=p    ou    y  =  ip 

tn  négligeant  les  quantités  du  second  ordre. 

D'après  la  discussion  précédente,  on  voit  que  les  apparentes  produitei 
par  la  parallaxe  annuelle,  lorsqu'elle  est  sensible,  diffèrent  beaucoup  de 
celles  que  produit  Taberration  de  la  lumière;  de  sorte  que  ces  deux  genres 
de  variation  ne  peuvent  pas  être  confondus  Tun  avec  Pautre.  On  sentira 
encore  mieux  leur  différence  en  comparant  les  formules  qui  les  expriment. 
Mais  pour  1  e  faire  commodément ,  il  finut  rapporter  celles  de  la  parallaxe 
annuelle  aux  coordonnées  géocentriqnes,  comme  nous  avons  fait  pour  les 
formules  -de  Paberration.  • 

D'abord,  il  n'y  a  aucun  changement  à  faire  pour  la  longitude  et  la  lati- 
tude de  Tastrej  comme  elles  ne  diffèrent  des  coordonnées  géocentriques  que 
par  la  parallaxe,  on  peut  les  prendre  indifféremment  Pune  pour  Fautredans 
r^xpression  de  cette  parallaxe,  puisjfue  nous  nous  bornons  aux  premières 
puissances  de  ^. 
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Mats,  an  liett  de  la  longitude  V  de  la  teri'e  vue  du  soleil,  il  faut  introduire 
la  longitude  6  du  «oleil  vu  de  la  terre.  Cela  est  très-facile;  car  on  a  tou- 
jours 

par  conséquent 

En  substituant  cette  valeur  de  v  dans  les  expressions  de  la  parallaxe  en 
longitude  et  en  latitude,  elles  deviendront 

cosil'  .  '^  ^  ' 

s 

Les  valeurs  /'  et  X'y  dans  les  premiers  membres ,  peuvent  ôtro  conaidérées 
comme  représentant  le  lieu  réel  de  Pastre.  Or,  en  adoptant  les  mêmes  dé- 
nominations, et  négligeant  Pexcentricité  de  Torbe  terrestre ,  les  formules 
de  Taberration  en  longitude  et  en  latitude,  trouvées  dans  la  pag.  38o,  sont 

,         ,,  20'',a46cOs(e  —  /')  ^  ^,  „      ,c    t      y,     '     fcx         i/\ 

cosJl'  ' 

Les  seconds  membres  de  ces  équations  sont  semblables,  quant  aux  foctenrs 
constants;  mais  quant  aux  termes  variables,  leur  forme  est  juctement  in- 
verse; de  sorte  que  la  parallaxe  annuelle  sera  la  pins  grande  possible  quand 
Paberration  aura  sa  plus  petite  .valeur,  et  réciproquement.  La  marobe 
des  deux  phénomènes  entre  ces  extrêmes  n'est  pas  moins  différente.  Pour 

qoUls  s'accordassent,  il  faudrait  changer  6  en  6  H —  dans  Pexpressiôn  de 

l'*aberration. 
Ce  rapprochement  nous  fournira  tout  de  suite  Peffet  de  la  parallaxe  en 

aticension  droite  et  en  déclinaison;  il  suffira  de  changer  6  en  6  4-  -  dans 

les  expressions  de  Taberration  décomposées  de  la  même  manière.  On  aura- 
donc  ainsi ,  d^'aprês  la  pag.  380y 


parall.  ann.  en  aseens.  droite 


pareil,  ann.  en  déclinaison 


sm  N  cos  d'         ^  ' 

_,       tang  a' 
lanffN  =  — 2 — . 

COSO) 

<<-d'=^f2l£lÎ!i£..in.(e-N'). 

oosM'  ^ 

^..       sin  a!  cos  ta  —  cot  dS  sin  &> 

tang^'= ; • 

**  cos  a! 


Dans  ces  formules  il  faut  employer  ppur  /',  A',  a'  et  if,  les  éléments  lié* 
lioceutriqoes.  On  obtiendra  leurs  valeurs  en  prenant  pour  V  la  longitude 
géocen trique  observée  dans  les  syzygies,  à  Tinstant  de  Topposition  où  de  la 


^8&  ASTaONOMlE 

conjonction  de  Tastre,  et  en  prenant  pour  X'  la  Ij|titude  géocentrique  obser- 

vée  dans  les  quadratures,  à  -  en  avant  ou  en  arrière  de  la  Syzygie.  Il  est 

visible,  en  eflet,  que,  dans  le  premier  de  ces  points,  on  a  /  =  /',  et,  dans  le 
second,  X  =  V,  comme  nous  Pavons  déjà  remarqué  plus  haut.  Avec  les  va- 
leurs de  l'  et  de  X'^  Tobliquité  de  Técliptique  ta  étant  connue,  on  calculera 
a'  et  d'  par  les  formules  de  la  pag.  77  du  tome  IV.  Ce  seront  les  valeurs 
de  Tascension  droite  et  de  1»  déclinaison  héliocentrique  telles  quUl  faut  les 
employer.  Quant  à  a  et  J,  ce  sont  Tascension  droite  et  la  déclinaison  géo- 
centrique de  Tastre,  corrigées  de  la  nutatiou  et  de  Taberration.  Il  est 
visible  qu'ail  faut  effectuer  aussi  ces  corrections  pour  obtenir  l  et  X  d^'après 
les  observations  géocentriques. 

Lorsqu'on  voudra  déterminer^  par  la  méthode  des  lieux  absolus ,  si  une 
étoile  désignée  a  une  parallaxe  sensible,  on  l'observera  le  plus  souvent  qu'*il 
sera  possible  pendant  le  cours  entier  d'une  année,  puis  on  calculera  les  valeurs 
de  l'y  X'y  a'  et  ^,  comme  nous  venons  de  le  dire;  et  en  prenant  les  différences 
i — /',  X  —  X'y  a  —  a',  d  —  d'y  entre  ces  éléments  constants  et  ceux  qui 
résultent  de  Pobservation  géocentrique,  ou  verra  s^ils  paraissent  éprouver 
quelque  variation  appréciable.  Dans  ce  cas,  la  parallaxe  sera  sensible;  dans 
le  cas  contraire,  elle  ne  le  sera  point. 

L^effet  de  la  parallaxe  peut  devenir  plus  sensible  sur  un  de  ces  éléments 
que  sur  un  autre,  à  cause  des  facteurs  constants  qui  la  multiplient ,  et  qui 
augmentent  ou  diminuent  son  influence.  Par  exemple,  la  parallaxe  de  lati- 
tude étant  exprimée  en  général  par  — ;9sinVcos(6  —  /'}»  ^^  voit  que 

pour  la  même  étoile  elle  atteint  sa  plus  grande  valeur  quand  B  —  Z'=i±:  -> 

ce  qui  la  rend  égale  à  —  p  sïnX'  ;  et  ensuite,  parmi  toutes  les  étoiles,  elle 

atteint  sa  plus  grande  valeur,  quand  jl'=  -9  ce  qui  la  rend  égale  hp.  Mais 

elle  ne  peut  point  dépasser  cette  limite.  Au  contraire,  la  parallaxe  en  lon- 
gitude ayant  cos  X'  au  dénominateur,  peut  surpasser  beaucoup  p^  et  elle 
croit  à  mesure  que  la  latitude  X'  diminue.  Il  semble  même  qu'elle  devien- 

drait  infinie ,  si  l'on  avait  y=-)  c'est-à-dire  si  l'étoile  était  placée   au 

pèle  même  de  l'écliptique.  Mais  cette  forme  qu'elle  prend  alors  tient  à  ce 
que  ces  expressions  ne  sont  qu'approchées ,  et  résultent  de  développements 
dans  lesquels  on  a  supposé  /  —  l'  fort  petit.  Or,  cola  n'aurait  plus  lieu  pour 
une  étoile  qui  serait  située  au  pôle  même  de  réclipliquc,  ou  assez  près  de 
ce  pèle,  pour  que  la  parallaxe  annuelle  ;;  devint  comparable  à  cos  X'i  car 
alors  la  longitude  héliocentrique  et  la  longitude  géocentrique  pourraient 
différer  beaucoup  l'une  de  l'autre,  contre  notre  supposition.  On  voit  par 
cette  discussion  qu'il  est  avantageux  de  choisir  des  étoiles  éloignées  de  l'é- 
cliptique, afin  d'agrandir  le  phénomène;  et  s'il  n''est  pas  sensible  même 
pour  ces  étoiles,  on  devra  en  conclure  plus  sârement  encore  que  leur  pa- 
rallaxe ne  peut  pas  être  appréciée.  P'^uiji  ai\tre  côté,  il  faut  choisir  des  étoiles 
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qui  B^élè^eDl  beaucoup  sur  Tborizon  du  lieu  où  Ton  obserre,  afin  d^atténoer 
d'autant  plus  les  effets  des  réfractions  et  des  erreurs  accidentelles  qu'houes 
introduisent. 

Quand  on  aura  cru  reconnaître  dans  les  valeurs  de  l  —  /',  X  —  X',  a  -^  a'y 
à^  éty  des  variations  assez  sensibles  pour  qu'on  ne  puisse  pas  les  attribuer 
aux  erreurs  des  observations,  on  comparera  ces  différences  entre  elles  pour 
voir  si  elles  sont  dans  les  rapports  que  leurs  valeurs  exigent.  Cette  confir- 
mation sera  utile  pour  éviter  quelque  cause  d'errenc accidentelle  et  cachce. 
Alors  on  regardera  comme  connue  la  variation  do  Télément  où  la  différence 
est  le  plus  sensible;  et  en  l'égalant  à  son  expression  analytique,  on  en  tirera 
la  valeur  de  p.  Et,  comme  chacune  des  variations  atteindra  son  maximum 
dans  deux  points  opposés  de  l'orbite,  il  faudra  employer  simultanément  ces 
variations  pour  déterminer  p,  afin  de  rendre  leur  valeur  totale  plus  faci- 
lement appréciable  (  *  }. 

Lorsqu'on  opère  par  la  méthode  des  lieux  relatif,  la  seule  qui  Jusqu'ici 
ait  incontestablement  accusé  une  parallaxe  annuelle,  les  calculs  peuvent  (^tre 
établis  de  la  manière  suivante  : 

Soient  S  et  A,  /^.  53,  lés  deux  étoiles  comparées,  TT^  le  diamètre  de  Torbo 
terrestre,  compris  dans  le  plan  qui  passe  par  ces  étoiles  et  par  le  centre  du 
soleil ,  a  et  6  les  distances  angulaires  STA,  ST^  A  mesurées  aux  deux  sta- 
tions T  etTj;  vt  l'angle  au  sommet  du  triangle  TST|,  qui  a-pour  base  le 
diamètre  terrestre  et  son  sommet  à  l'étoile  la  plus  voisine  S ,  t  l'angle  ana- 
logue dans  le  triangle  TAT^ ,  qui  répond  à  l'autre  étoile  incomparablement 
plus  éloignée  ;  L  la  longitude  du  soleil  quand  la  terre  est  en  T;  Z,  A,  /^ ,  jl^ , 
les  longitudes  et  latitudes  géocentriques  des  étoiles  S  et  A,  à  la  même  épo- 
que ;  R  le  rayon  de  l'orbe  terrestre  CT  ou  CT|  ir,{^r^y  r',  les  rayons  vec- 
teurs ST,  ST| ,  se.  Les  deux  triangles  SDT, ,  ADT,  ayant  un  angle  en  D 
opposé  par  le  sommet ,  ont  une  somme  égale  pour  les  deux  antres  angles  ; 

en  sorte  que 

tar  =  a  —  6  H-  «. 

e  est,  par  hypothèse,  une  quantité  1res- petite,  qui  échappe  à  tons  nos  moyens 
directs  de  mesure  \  par  suite  cr  a  pour  valeur  très-approchée  a  —  6. 
L'angle  STT|,  que  nous  appellerons  0,  est  donné  par  la  formule 

(i)  CO8  0  =cosJlcos(Z— L); 

ou  a  donc,  pour  déterminer  les  côtés  r  et  (r)  dans  le  triangle  STT|,  les 
deux  équations 

sin or  _  sin  g  slnp  _  sin  (g-htr) 

2R    ""(/•)'         "îF"^  'r  ' 


(*)  Le*  formules  que  noas  venons  «le  réunir  ont  clé  établies  par  Delambre  ,  le  mode  d'ezpO' 
sitjon  est  seul  dilTérent.  Qairant  avait  également  traité  de  la  parallaxe  annuelle  «les  étoiles 
(Uns  les  Mimoireg  de  l'Acaàitnie  des  Sciences  p<iar  1739,  pag.  35S-3^  ;  nuis  son  travail  est 
moins  complet  que  celui  de  Dolaœbrc. 


490  ASTROVOMIE 

d'où,  {p)y  p,  p'  étant  les  parallaies relatives  aux  distances  (;■),  r,  r', 

.9x  K  sine 

Mais  —  =  iviti^p' y  et  -;  est  Compris  entre  T--r  et  —•  Or,  quand'  les  ob- 
servations sont  faites  dans  des  conditions  convepables,  Tangle  a  est  extrê- 
mement petit  relativement  à  Tangle  0^  en  sorte  que  les  équations  (  a  )  et  (3) 
donnent  pour  i^p)  et  p  des  valeurs  sensiblement  égales  ;  on  pourra  donc 
écrire  simplement  pour  expression  de  la  parallaxe  annuelle  maxima 

(4)  p'  =  (p)=p  = 


sin  6 


p  eivf  étant  exprimés  en  secondes. 

.  Pour  régler  Pépoque  des  observations  qui  serviront  à  déterminer  Tangle  u, 
il  ne  s'^agit  plus  que  de  calculer  la  longitude  du  soleil  qui  répond  à  la  posi- 
tion de  la  terre  en  T.  A  cet  effet,  si  Ton  désigne  par  l',  X'  les  longitude  et  la- 
titude d'un  point  quelconque  du  plan  qui  contient  les  rayons  vecteurs  des 
deux  étoiles  comparées,  par  i  l'inclinaison  de  ce  plan  sur  l'écliptique,  son 
équation  sera 

tang  X'  ==  tang  i  sin  (  L  —  i'  )  ) 

et  puisque  ce  plan  passe  par  les  deux  étoiles , 

wng   —  ^.^  (^L  —  /)  ~"  sin  (L  -  /,  )' 

Par  suite 

...  ^        _       sin  /.  tang  Jl  —  sin  Z  tang  A. 

(5)  taugL=  — Y-i —   \ n — ^" 

**  cos  /^  tang  /  —  cos  l  tang  A» 

Dans  cette  équation,  /|  et  X^  doivent  ôtro  considérés  comme  invariables, 
eu  égard  à  l'immense  éloignement  de  l'étoile  A  ;  /  et  A  varient  d'une  quantité 
qui  est  de  l'ordre  de  la  parallaxe;  mais  cette  variation  est  sans  influence  sen- 
sible sur  le  degré  d'approximation  qu'exige  la  recherdie  de  la  longitude  L. 
On  pourra  donc  faire  servir  à  la  détermination  de  tang  L  les  longitudes  et 
latitudes  des  étoile»  A-et  S,  calculées  pour  un  même  jour  quelconque  de  l'an- 
née. Puis,  pour  obtenir  avec  quelque  exactitude  les  angles  a  et  €,  dont  la  dif- 
férence est  à  trôs-peu  près  proportionnelle  à  la  parallaxe ,  on  multipliera 
les  mesures  des  distances  angulaires  des  étoiles  comparées ,  à  des  intervalles 
de  temps  rapprochés,  et  également  éloignés,  en  deçà  et  au  delà,  des  deui 
jours  déterminés  par  les  deux  valeurs  de  L. 

On  obtiendra  ainsi  la  parallaxe  p  avec  un  certain  degré  d'approximation, 
et  on  pourra  en  déduire  les  longitude  et  fatitude  béliocentriques  de  l'étoile  S 
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par  les  formules  analogues  à  celles  établies  au  commeoeement  de  celte  Mole  : 

ras  V       I         8in(Z  — L) 

^    '  '^        ces  il 

(  7  )  A'  —  A  =  ^  sîn  A  ces  (  i  —  L  ). 

Pour  s*assiirer  de  l'exactitude  do  premier  résultat  obtenu,  ou  pour  le 
corriger,  il  importe  de  recheréher  comment  doit  varier  la  distance  angulaire 
des  deux  étoiles  S  et  A  aTee  la  position  de  la  terre  dans  son  prbito ,  et  d'in» 
troduire,  dans  les  relations  algébriques  que  fournit  la  géométrie,  leè  nom- 
bres donnés  par  la  suite  des  obserTations  continuées  pendant  touto  une  an- 
née. Appelons  9  cette  distance  angulaire,  mesurée  de  la  terre,  nous  aurons 
en  coordonnées  géooentriques 

009  9  =  ces  A  00s  /  ops  >|  eos  /|  -h  cos  >  oos  1^  sln  l  sin  l^  -h  sln  Ji  sin  ;, , 

équation  qui  peut  être  mise  sous  la  forme 

8in*i9=sln«i(Jl— ;,)-+- sin*  A  (i  —  /,)cos;  cos;,; 

ou ,  en  substituant  les  petits  arcs  à  leurs  sinus , 

j)«  =  (Jl  -  ;j* -+-(/  —  /.)' cosAcosA..' 

Biais,  par  les  premières  formules  de  cette  note, 

'^       cos  X' 
X^  A'  =  -^8inA'co8(Z'  — L). 

Substituant  ces  valeurs  dans  Toxpression  primitive  de  9',  et  remplaçant  X 
par  X'  daus  le  dernier  terme  ,  il  vient 

9' =  [ A' —  A, -;?  sin  ;' cos  (/' ~  L)y  H- Fr  - /,  -  yt»  ^^îi^^^l^ 

Ici  /j  et  Aj  peuvent  être  considérés  comme  des  coordonnées  héliocentri* 
ques,  puisque  Pétoile  A,  par  hypothèse,  n^a  pas  de  parallaxe  appréciable. 

Développant  les  carrés ,  et  négligeant  les  termes  qui  contiennent  p  kltk. 
deuxième  puissance, 

û«-rA'-A  ^* -h  r/'-n*  cos  A' cos  A  -.22;  r      '-^'--^O^n^'^^osC^'-L)! 
P  -CA      AJ  +Ci      i,)  cos^  cos^,      2;;  L-^-(^'-^)co9A»sin(r~L)  J 

Les  deux  premiers  termes  qui  composent  la  Valeur  de  9*  sont  constants, 
et  la  racine  carrée  de  leur  somme,  que  nous  appellerons  ^ >  répond  à  la  dis- 
tance angulaire  héliocentrique.  Les  deux  derniers  termes  peuvent  être  con- 
tractés en  un  seul ,  d^une  manière  commode  pour  le  calcul  logarithmique, 
par  Tadoption  ,d^un  angle  auxiliaire  constant  C,  tel  que 

(A'  — A.)  sin  A' 

tangC=,^; r^f r-. 

(/—/,)  cos  A, 
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On  aura  alors ,  dans  ces  conditions , 

Toile  est  Texpression  approchée  et  réduite  de  ta  distance  angulaire  géo- 
centrîque  des  deux  étoiles,  en  fonction  de  leurs  coordonnées  héliocen  triques 
et  de  la  longitude  variable  du  soleil ,  qui  détermine  la  position  de  la  terre 
sur  son  orbite.  Elle  acquiert  ses  valeurs  maxima  et  minima  aux  extrémités 
du  diamètre  do  l'orbe  terrestre,  qui  répond  aux  deux  valeurs  de  L  fournies 
par  Téq nation 

/     N  -  /  If         r  N         (  ^'  —  ^  )  C08  i, 

Il  y  «  un  autre  diamètre  de  Porbo  terrestre ,  aux  extrémités  duquel  les  ts- 
leurs  des  9  sont  égales  entre  elles  et  à  la  distance  angulaire  héliocentrlque. 
Il  est  donné  par  Téquation 

(.0)  ttng(i'_L)=-L,— j^Lj;^; 

c'est-à-dire  qu^il  est  perpendiculaire  au  diamètre  déterminé  par  l'équa- 
tion (9). 
De  l'équation  (8)  on  tire 


(II)  ;,= 


cos  C  ^ 


Si  les  observations  étaient  parfaites,  en  introduisant  dans  cette  formule 
les  groupes  des  valeurs  correspondantes  de  j?  et  de  L ,  on  devrait  trouver 
pour  ;;  une  valeur  constante. 

Lorsqu'on  répétant  les  observations  et  les  calculs  sur  une  nouvelle  étoile 
de  comparaison  B,  on  trouvera,  dans  les  deux  cas,  des  résultats  assez  réguliers 
et  suffisamment  concordants,  on  sera  en  droit  d'en  conclure  non-seulenient 
l'existence  d'une  parallaxe  sensible  pour  l'étoile  S,  mais  même  la  valeur  ap- 
prochée de  cette  parallaxe.  Toutefois  cet  accord  est  nécessaire,  car  la  mé- 
thode ne  donne  en  réalité  qu'une  parallaxe  relative.  Supposons  en  effet  que 
le  calcul  des  formules  (•)>  (4)  ^K-'^)  POur  la  3«  étoile  de  comparaison  B  ait 
donné  pour  la  parallaxe  de  l'étoile  S  une  valeur  Pi  sensiblement  différente 
depf  et  qui  d'ailleurs  satisfasse  assez  bien  à  la  série  annuelle  des  observa- 
tions. Nous  devrons  en  conclure  que,  pour  l'étoile  A  ou  pour  l'étoilc  9,  U 
quantité  9  de  l'équation 

tima  —  6  -h* 

n'est  pas  négligeable  ;  et  il  sera  probable  que  cette  quantité  est  surtout  sen- 
sible dans  les  observations  de  l'étoile  que  les  formules  représentent  le  moins 
bien.  Admettons  que  ce  soitlo  cas  de  l'étoile  B  :  B  devra  avoir  uno  parallaie 
appréciable.  Nous  pouvons  la  calculer  dans  l'hypothèse  où  la  valeur  exacte 
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de  la  parallaxe  de  S  serait  p.  En  effet 

«  =  tï(a  —  6)  =  2p8inO  —  (a—  6); 

ce  qui  donne  c  en  nombres.  Mais,  pour  TétoNe  B  ainsi  que  pour  Tétoile  S , 

on  a 

eos  6,  s=  eot  i,  cos  (  I,  —  L) , 

d'où 

sin  0,, 

puis 

'^*      2  sine, 

Ào  moyen  de  eette  yaleur  p^  on  calculera ,  comme  précédemment ,  V^  et  X'  . 
Alors,  dans  la  formule  générale 

f>*  =  (  A— ;,)«  4-  (/  —  /,)*  cos  ;  cos  ;,, 

on  pourra  remplacer  les  coordonnées  c^éocentriques  par  les  coordonnées  hé- 
liocentriques,  et  il  viendra 

9«  =  Fa' -  i'^  —  ;i  sin  y  cos  (i' —  L)h-;>,  sin/^  co8(r  -  L)]* 

[sin(r  — L)           8in(r   — L)n 
V  —  t    ^p  rr V-p^  Îtt I  cos  1'  COS  a', 
i      '^        cosi'           '^^      cosA'^  J  * 

Efleetoant  les  carrés^  négligeant  les  termes  du  2*  ordre  et  posant 

Sp=p-p,.      x*  =  (i'-i;)'-^(''-',)*c<»i'co.A',, 

on  a  simplement 

CZ'-f)cosJl'         r  1 

(12)  ^*  =  x*-^^P ^ îsin[CH-r-Lj. 

Cette  équation  ne  diffère  de  Téquation  (8)  que  par  la  substitution  d'une  pa- 
rallaxe relative  à  une  parallaxe  absolue ,  etsa  discussion  conduit  aux  mêmes 
conséquences  géométriqlies. 

Les  équations  (8)  et  (la)  fournissent  un  moyen  exact  et  expéditif  d'appré- 
cier la  bonté  des  observations  et  de  les  corriger.  Si  l'on  prend  pour  abscisse  le 
temps  exprimé  en  jours,  et  pour  ordonnée  la  distance  angulaire  exprimée  en 
secondes,  qui  correspond  à  chaque  jour  d'observation,  les'  extrémités  des  or- 
données seront  placées  sur  une  courbe  qui ,  dans  l'intervalle  de  365  jours, 
aura  nécessairement  la  forme  indiquée^.  54.  Par  conséquent,  les  observa- 
tionp,  construites  avec  des  coordonnees.de  cette  espèce,  devront  être  groupées 
de  telle  sorte  qu'on  puisse  faire  serpenter  une  pareille  courbe  au  milieu 
d'elles  ;  et  la  courbe  qui  s'écartera  le  moins  de  leur  position  moyenne,  sera 
aussi  celle  qui  les  représentera  le  mieux. 
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Nous  allonB  appliquer  ces  différentes  formules  et  considértftîons  aux  ob- 
servations de  Bessel,  corrigées  par  lui-même  des  influences  de  la  température, 
de  la  réfraction  ,  do  Paberration ,  de  la  précession ,  de  la  natation  et  des 
mouvements  propres.  Pour  mieux  nous  faire  comprendre,  nous  nous  ai- 
derons tout  d^abord  des  Jig,  55  et  56. 

Dans  la^.  55,  T  est  le  centre  de  la  terre  à  une  époque  donnée,  r  E  A  le 
plan  de  Pécliptique ,  Y  Q  i&  le  plan  de  Téquatenr,  S  est  le  point  miliea  de  Té- 
toile  double  dite  6i^  du  Cygne  {Orte  der  Mille  von 6i  Cjrgni),  auquel  sont 
rapportées  les  distances  angulaires  variables  des  étoiles  A  et  B.  La  ligne  de 
repère,  qui  sert  à  fixer  les  angles  de  position  mesurés  par  Théliomètre,  est 
dirigée  suivant  SP  vers  lé  pôle  nord  de  Féquateur.  En  suivant  nos  notations 
habituelles , 

jfl=a;r-rM,      d  =  SM,      w  =  PP'. 
*^  (  /=a7r- yN,       X  =SN. 

jfl.=  a7r- yD,      d,=zAù, 
^"^i  /»=2ir-.  yF,       Jl.  =  AF. 


*B 


Dans  la  fig,  56,  G  est  le  centre  du  soleil,  TOT|  Torbite  terrestre,  S'  le  lieu 
vrai  de  Tctoile  S,  c^esi-à-dire  le  point  de  la  sphère  céleste  où  un  observa- 
teur, placé  au  centre  du  soleil,  rapporterait  l'étoile,  qui,  du  point  T  centre 
de  la  terre ,  est  vue  en  S.  S' S  est  ainsi  Peffet  de  la  parallaxe.  On  a 

jZ=:27r  — yK,      A=SN,       longO  =  L  =  YL. 

**h'  =  air- Y'N',      y=S'N'. 


•  B 


Avant  d^entrer  dans  aucun  détail,  nous  présentons  le  tableau  des  données 
qui  serviront  de  base  à  nos  calculs. 
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'Ueau  des  distances  angulaires  des  étoiles  k  et  ^  au  point  S ,  milieu  de  la 
61^  du  Cygne,  et  des  angles  moyens  de  position  des  étoiles] k  et^  {*)• 


*A 


DATII  SSS  OBSI«TAT. 


oraeUei, 


Sept. 


Oct. 


1857. 

Août    18 

«9 
ao 

a8 

3o 

4 
8 

9 
II 

'4 

30 

*3 

I 

a 
16 

I 
3o 
3i 

1838. 

Janv.     8 

10 
16 

"7 
30 

1 

5 

10 

3 


NOT. 

Dec. 


Fév. 


Mai 


<ord. 
ann. 


a3o 
aSi 
a32 
a4o 
a4a 
247 
a5i 
a5a 
a54 
a58 
a63 
a66 
267 
a74 
a75 

î»89 
3oi 

3a6 
335 
364 

365 

8 
10 
16 

'7 
ao 

3a 

36 

41 
ia3 


DUTAMCE 

angnlaire. 
? 


46a, o5o 
1,619 

7a6 

940 
91a 

841 

597 
633 

779 
5oa 

814 

591 

614 

760 

708 

5ia 

395 

3ai 

233 

3o6 

168 
2a6 
175 
485 
lia 

49» 
6ao 

48 

675 


AMOta   MOTBW 

de  poMtion. 


201.28.31,8 


aoi.3o.33,4 


a01.a9.31, a 


l 


a3 
24 
a5 
a6 

a7 
a8 

29 
3o 


6ates  des  obsbkvat 


OltTAUCE 

angulaire. 


«7 
3o 

3i 

1838 

Janv. 


Féy. 


1. 

5 

5 

6 

6 

8 

8 

10 

10 

4 

'4 

>7 

17 

ao 

ao 

I 

3a 

An OLE   MOT  EN 

de  potitioa. 


i09.ao.39,6 


log.aa.  0,6 


272 
116 
a38 
ia6 

5,944 
6,181 

3 12 

199 


109.23.41,4 


V 


Ce  tableau  des  observations  faites  par  un  observateur  très-exercé,  très  «habile  et  sincère , 
i  combien  est  peu  fondée  la  prétention  de  quelques  astronomes,  de  répondre  d^un  dixième 
•onde  daas  les  distances  angulaires  mesurées  avec  Théliomètre,  ou  avec  le  micromètre  à 
3  image. 
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A 

* 

B 

1 

.......™.«. 

..,>a.u«. 

"c'iizr 

f 

"—"™""- 

.„..„ 

d.p<»M. 

0.4. 

srd. 

_!_ 

'"'"" 

"■■ 

9 

^ 

1 

iHelIn. 

.... 

f 

* 

16S&. 

i8sa. 

70<.a3 

3i 

Mal       4 

u4 

46.,8Bo 

3i 

Fé»r.     5 

36 

3a 

6 

ia6 

6>. 

3a 

10 

4' 

117 

3Î 

13 

,i3a 

686 

33 

"9 

5o 

8S7 

34 

16 

i36 

9.5 

34 

Mars   13 

7' 

.67 

<- 

35 

'7 

.3, 

'SA  "■■"'«' 

35 

■3 

73 

5,633 

io9"a3'4<6 

36 

'9 

.39 

36 

Mal       a 

6,oS3 

37 

14. 

90a 

37 

3 

.33 

075 

38 

.4a 

840 

38 

4 

.34 

ai4 

39 

i3 

,43 

9;8 

39 

6 

laG 

3o3 

io 

Juin      I 

i5a 

879 

40 

j3a 

3oi 

4i 

a 

.53 

41 

16 

i36 

2;o 

4a 

13 

tG3 

■  '667 

4» 

'7 

.37 

ogi 

43 

>3 

.64 

95. 

43 

'9 

.39 

234 

44 

aa 

.73 

658 

44 

•4» 

,44 

45 

aâ 

'77 

886 

«».a7..6,a 

45 

aa 

14a 

1S3 

46 

^7 

178 

9io 

46 

33 

143 

338 

i 

47 

•J8 

'Î9 

47 

Juin      1 

i5a 

399 

iog.3i.33 

48 

a» 

.80 

-a, .3a 

48 

■  53 

368 

49 

3a 

181 

a,i68 

49 

13 

i63 

337 

5o 

JnlII.     I 

18a 

1.790 

5o 

.3 

>G4 

3j6 

5i 

8 

'89 

778 

5i 

33 

i;3 

639 

Sa 

10 

■9" 

9a7 

53 

36 

'75 

33i 

53 

■4 

195 

63i 

53 

»; 

.78 

367 

54 

•7 

•98 

85. 

54 

38 

'79 

460 

55 

29 

9ï3 

10 1.38.31, a 

S5 

39 

iSo 

440 

5G 

Août     4 

a.6 

8.7 

56 

3o 

181 

430 

1 

57 

aa3 

So3 

5; 

Jotll.     . 

189 

6o3 

58 

ao 

a3a 

5:9 

58 

8 

189 

568 

109.31.  i,î 

sg 

ai 

a33 

833 

59 

.0 

'9' 

a4i 

60 

a5 

.37 

707 

60 

'4 

.95 

437 

61 

a6 

33S 

770 

6. 

t? 

'98 

391 

61 

ta 

a4i 

81a 

63 

^9 

aïo 

6.U 

63 

Sepl.     3 

a46 

8m 

63 

Août     a 

a.4 

430 

64 

5 

a48 

69' 

64 

4 

3.6 

444 

65 

3 

a5o 

9" 

65 

333 

493 

GG 

S 

a5i 

774 

aoi. 3 1.37,1 

66 

ao 

33a 

5flo 

67 

la 

a55 

83a 

63 

ai 

333 

671 

68 

i3 

a56 

Sgg 

68 

aS 

337 

661 

io9-M4a 

69 

'4 

,57 

579 

69 

a6 

a38 

587 

70 

i5 

a58 

eao 

70 

^ 

a4i 

536 
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IBSSRTAT. 

• 

a 
a 

DATES  DBS  OBSESTAT. 

nnxAncM. 

AMOLS  «orui 

p 

DISTAMCE 

AMOLB   aOTBlI 

—- 

■^ ^ 

aoguUire. 

de  position. 

S 

p—-- 

angulaire. 

de  position. 

ord. 

0 

3 

usuelles; 

ord. 

ann. 

? 

^ 

■ 

ann. 

? 

^ 

ff 

1838. 

u          1 

> 

a59 

461 ,748 

71 

Sept.     3 

246 

706,299 

260 

553 

7a 

4 

347 

39'    /       . 

261 

413 

73 

5 

348 

394    \ 

263 

619 

74 

6 

249 

645 

364 

695 

\  30 1.30.34 

75 

7 

35o 

:4^ 

365 

744 

76 

8 

35l 

5.7 

366 
367 

63S 
5o5 

77 
78 

12 

255 
255 

475       **  '0", 

'j68 

778 

79 

i3 

356 

83 1 

269 

63 1 

80 

«4 

257 

69» 

370 

540 

81 

i5 

358 

899 

371 

5i5 

83 

16 

359 

743/ 

273 

675 

301.29.55,8 

83 

n 

360 

784  \ 

a73 

684 

84 

>8 

361 

795 

374 

436 

85 

'9 

363 

814  J 

86 

30 

363 

783  1 

87 

31 

364 

463 

88 

33 

365 

55i  /  «09M«7>4 

89 

23 

366 

679 

90 

34 

267 

(iSa 

9» 

a5 

368 

611 

9*^ 

36 

369 

67a/ 

■ 

93 

27 

370 

8fo\ 

- 

94 

38 

371 

76a  j. 

95 

29 

373 

696 

1 

• 

96 

3o 

373 

713  /  'og-M-a? 

« 

97 

Oct.       I 

374 

717 

• 

98 

3 

275 

711  / 

n  absolue  des  étoiles  comparées  à  l'époque  du  i^^  janvier  i838. 


AiCEMSlOlf     OBOITB. 

a 


3i4o54'45'',9 


D&CUVAISOII. 
d 


-H-370  57'22'',9 

»  ■ 


OISTAVCB  AVODIAIBI, 


9 


» 


7'4i'',26 


AMOLE   DE   POIlTlOIf. 


261 030'  9** 
109*»  33' 40* 


Obliqvité  apparente  de  Péeliptique    ^  =3  33°  37'  47'''>  <  • 


T.   Y. 
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Les  observations  des  distances  angulaires,  ponr  les  étoiles  A  et  B,  sont 
çp»phiqucment  représentée  sur  les  Jig,  67  et  58 ,  et  nous  y  avons  tracé  les 
courbes  des  obserTations  corrigées,  conformément  à  la  méthode  exposée 
oi-dessus.  Ce  sont  les  nombres  résultant  des  courbes  admises,  que  nous 
regardons  maintenant  comme  les  données  de  TolMervaiion. 

Calculs  relatifs  à  rétoile  A. 

Des  données  relatives  à  Pascenslon  droite  et  à  la  déclinaison,  on  déduit^ 
pour  les  longitude  et  latitude  de  Tétoile  S  C^)  : 

log  •—  sina  =  T.85oi4  53393 
<»  =  27r—  Y  M  =  3140  54' 45*,  90  log  CCS  fl  =  i.  8488226503 

log—  tang a  r=  0.0013226809 

log  sin  <l  =  T .  78891  82707 
tf  =  SM  =  +  37o57'a2'',90  log  cos  d  =  T.  89679  03724 

log  tang  J  =  1 .89212  78983 

log  sin  (u=  T.6ooo5  55638 

ei)=s:PP'=23»27'47''>IO  log  C08£i»  =  T. 96231  93496 

log  tang  à»  =:  T. 637 53  62 14a 

log  ~  sin  /  ss=  T  .63637  O9o33 
|  =  27r—  Y  N  =  334»ao'57'',53i  log  cos  2=7.95494  161 02 

log  tang /  =  T. 68 143  9:2930 

log  sin  A  =  T. 89571  6637g 
A  =  SN  =  5i05i'45%47a  log  cos  X  =  T. 79067  i4i6o 

log  tang  il  =  o .  io5o4  5ai  19 

A       er  •       •        000  (  P~SA  =  7'4i%26, 
Au  !«'  janvier  i838  \   ,  '  ?  \,,  ,  « 

••  f  ^  =  w  -+•  MSA  =  2oi<>3o'9''. 

Avce  les  éléments  qui  précèdent,  on  peut  calculer  l^  et  X^  pour  Tétoile  A. 
On  a 

.     i^T  -.»«         >ÎI^  ^  COS  / 

sin  NSM  = — 9 

cos  a 

NSA  =  NSM  -+-  MSA  =  NSM  h-  f  -  w  =  48*34'  50^,196, 

S  =  FSA  =  w  -  NSA  =  i3i«25'9'',8o4, 

P'S  =ï  ^ -^  a  «  38*8' i4%  5a8, 
2 


(*)  Les  différrnces  qu'il  «'af^it  d' apprécier  éUni  tris-petite»,  on  ne  peut  arriver  à  un  rèsoittt 
safiisamment  exact  qu'en  faisant  usaçe  des  Tables  de  logarithnes  à  lo  déctnialet,  et  en  ne  a^ 
gli  géant  pas  Temploi  dos  parties  proportionneUetf.  Ifous  nous  somme»  serri  de  l'iditien  des 
Tables  de  "Vlacq,  donnée  par  Yéga  ;  Leipsig,  17^. 


s  le  triangle  P  SA  i 

.       A-P'  .  _sini(P'S  — ?») 

.        sin  S  008  X 

'  sn  A 

are  1—1.  =  P'. 

saite 

A  =  480  37' 3o%  738 

P'=        s'ig^oSa 

iog  -^  8in  2.  =  T,638ai  364i6 
=  it  —  t  B  =  3340 II' 38", 479  Iog  C08  /.  =  7,95437  43970 

Iog  tang  I.  =  T  .68443  9^447 

Iog  sin  A,  =  T, 89619 58544 
^  =  BA  =  Si©  46'  39',  949  Iog  C08  A,  =  7 ,791 48  94781 

Iog  tang  Al  =  o ,  10370  63763 

ealcaU  sont  eiaett  à  un  centième  de  seconde  près ,  aÎBêi  qu^on  peut 
88Qrer  par  Téquation  de  Yérification 

ç)«  =  (A-A,)»-t-(l-/J»c<>8AcosA,, 

>  Al  et  l  —  li  étant  exprimés  en  secondes. 

is  pouToos  maintenant  obtenir  les  valeurs  de  L  définies  par  la  for- 

(5): 

t  _  J  agi®  56' 59", 90a i3  janvier  |      «j. 

I  iiao56'5g",9oa 1 5  juillet   $ 

)  de  la  formule  (i), 

ô  t=t6aOîi4'i4!'>«99' 

diaprés  le  tableau  des  observations  corrigées; 

au  1 5  juillet ç?  =  a  =  7'4i'',89. 

aa  i3  janvier ^  =  6  =  7' 4»**  27. 

la  formule  (  4  }» 

P  =  o",  34979. 

e  est  la  valeur  de  la  parallaxe  annuelle  maxima,  donnée  par  les  ob- 
ioDs  faites  aux  extrémités  du  diamètre  de  Porbite  terrestre,  compris 
m  même  plan  avec  les  étoiles  comparées. 

naissant  la  parallaxe,  il  est  facile  de  déterminer  les  coordonnées  hé- 
triques  de  Tétoile  S  par  les  formules  (6)  et  (7),  en  y  &isaut 

L  =  îl8o»43'li^I; 

i-dire,  en  prenant  pour  L  la  longitude  dn  soleil  au  i^^  janvier  i838. 

32.  . 
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On  obtient  ainsi  t 

l'  =  334«ao'5^^Q87 

log8inJt'=ârr.8957i68<^ 

X'=    51*»  5i' 44%  635  logcos  A' =1.79067  0978g 

Jog  tang  A'=  o.  io5o4  69176 

l'-/,  =  559%5o8  log(y— Jl.)8inA'  =  îi.38og9îi4455 

log  (  r  —  I,  )  eo8  A,  =  a .  539a9  57787 
y  -  Jl'  =  3o5%  686  log  tang  C  =  T  .84 169  6666^ 

logcosC  =  1. 91451 9568& 


>:  =  46i%579 


C=   34*»  46^  53",  357 


log    ^     ^^^'^ =!i,9a58o6ao56 

*        CO.C      '=84i».959 


/  I' 7    î  C08  1 

C  -H  /'  =  3690  7'  5i%  344       log  a  A»  ' T±rr '  =  ^f^^^  »77»7 

(/'  —  /,)  COR  Al  ,    Q^ 

20  ^^ S^ =  394,862 

'^         coaC  ^" 

Le  calcul  de  Téquation  (9)  fournit  pour  les  valenn  de  L  qui  répondent 
au  maximum  et  au  minimum  de  97  :    . 

/  *  N    T  _  <    99*  7'  5i%  344  •  •     "•'  J»i"«t,  __  j  461', 8^  max. 

^    ^  I  279*  7'  51",  344. . .     3i  décembre.       ^  ""  (  461",  îi6o  min. 

Enfin  l'équation  (10)  donne 

,       (      9°7'5i''>344 3o  mars.  /*.  »  c 

^^l.Vî'S.'.sS 3  octobre.       X  =  46i',579 -«y- 

Les  observations  Batisfont  à  ces  quatre  conditions  jusque  dans  les  cen- 
tièmes de  seconde;  il  est  dès  lors  inutile  de  poursuivre  le  calcul  des  équa- 
tions (8)  et  (il).  On  peut  conclure  de  là' avec  une  grande  probabilité  que 
rétoile  S  a  une  parallaxe  de  of ,  35o,  ou,  au  moins,  que  la  difierence  de  pa- 
rallaxe des  étoiles  S  et  Â  est  de  o",  35o. 

Culcuis  relatifs  à  l'étoile  B. 

On  obtient  les  longitude  et  latitude  de  Fétoile  B  par  le  calcul  du  trian- 
gle P'SB  {fg.  55),  qui  est  entièrement  analogue  au  triangle  PSA. 
Au  i^'' janvier  i838,  d'après  les  observations^ 

^  =  SB  =  ii'46",i3  =  7o6",i3, 
^  =  Tt  —  MSB  =  logoaa'  40". 


(*)  Pour  bien  coiaprendre  les  valeurs  tte  L  qni  fcont  comparées  aux  Tables  du  soleil,  il  bat 
remarquer  que  toutes  les  observations  ayant  été  rapportées  à  l'époque  dn  i«r  janvier  i838,  les 
longitudes  ont  dû  £tre  également  rapportées  à  la  même  époque.  D'ailleurs,  l'heure  des  observa- 
tions &itesà  K.anjgsberg  n'étant  pas  donnée,  nous  avous  pu  légitimement  faire  usage  des  Table* 
dea  lon^Cvdet  du  soleil,  caleulèes  pour  midi,  temps  mojen  de  Paris. 


vmrsiQUB.  Soi 

Icul  doDoe 

NSB  =  MSB  -  NSM  =   43o32'38^8o4, 

S=P'SB=  i360a7'îii*,i96, 

P'S=   38°  8'i4\528, 

B==    430  M' 21"  ,783, 

P'=  i3'  5'',a48, 

log  —  sin  I,  =  T. 63979  71944 
/,  =  3340  7'  5a'',t»83  log  C08 1,  =  T.95414  37833 

log  —  tang  /,  =  T.68565  34i  1 1 

log  sin  a.  =  T. 89486  71  r  14 

i,  =    5i<*  4^'  '^'^  y9'^  ^^0  ^^'  ^1  =  "^^ 79^<>4  ^4^^^ 

log  taiig  il|  =  0 .  iotBi  4684g 

te  ces  éléments  on  peut  obtenir  les  Yaleura  de  L  définies  par  la  for- 

(5)  : 

L—  S  a97**34' io'',8i8 18 janvier,    ' 

I  ii7o34'io'',8i8 20 juillet; 

I  de  la  formule  (1)  : 

d=6o»ai'i8'',55g. 

diaprés  le  tableau  des  observations  corrigées , 

au  20  juillet  ^  =  a  =  7ô6'',535, 
au  18  janvier  99  =  6  =  706^,085. 

o  =  «  —  ê  =  o'',45o, 

la  formule  (4) 

/p  =  0,25889. 

valeur  de  la  parallaxe  de  Pétoile  S  est  notablement  inférieure  à  celle 
3US  avons  déduite  des  observations  de  Pétoile  A ,  observations  dont  la 
est  aussi  bien  représentée  que  possible  par  notre  formule  (8).  Nous 
cbercber  si  la-  différence  des  résultats  ne  tiendrait  pas  à  ce  que  Pé- 
)  aurait  elle»mème  une  parallaxe  sensible, 
[uation 

î  =apsinÔ  — (a—  6)  =  a.o'',34979sin6oOai' i8'',559--o'',45 

«=o'',i58. 

Téq uation  ' 

cos  B^  =  cos  A,  ces  (  /,  —  L  ) 

9 

e^=iGçfig'  3!i'',4!i9,       log  sin  0,  =  î  .9382a  42612  5 


p.  =  — : — -  =  0,00109. 
^'       2sin«,         »-» -» 

Aide  de  cette  valeur  Pt,  on  peut  déterminer  les  coordonnées  héliocentri-* 
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ques  de  l'étoile  B  par  les  formulos  (6)  et  (7),  et  on  trouve 

/;=334*  7'5a^46I 

log  sin  y  =  T.89486  71839 

X'^=.  5io43'i2%953  logées;'  =1.7920423119 

log  tang /^  =1  o.  1028a  4^7 10 

r  -  r  =  785*,586  log  (X'  -  ;' J  sin  ;'  =  a .  6o556  4^3 

log  ( /'  —  r  )  cos  Jl'^  ^  3.68733  60472 
X'  —  y  =  5i3%683  log  Ung  C  =  T.9i83a  89191 

log  cos  C  =  T.88650  33o58 

X  =  7o6^36l  (V  -  r  )  cos  X\ 

'^^^ côsC ~  3.1017637371 


C=   39•38'38^789 


a{i'  — I'  )cos;' 


c  -^  r  =  3730  59'  36^,776  (r  -  r  )  cos  ;' 

logao^  ^-p =2.5145591658 

cos  \j 

(r  — r  )cosy 
2âp ^^ — ^  =  337,009 

(î ;;»  2= /P —  ;»,=;  0%3587. 

Pour  les  valeurs  de  L  qui  répondent  au  maximum  et  au  minimum  de  f  > 

on  a 

T  _  i  io3o59'36*,776. . .  6  juil^t. . .  _  j  7o6",592  max. 

■"  (  2830  59'  36'',776. . .  4  janvier  . .         ^  "~  (  706%  139  min, 
Enfin,  pour  les  valeurs  de  L  qui  répondent  à  la  valeur  moyenne  de  f ,  on  a 

T  _  }    »3**59' 36^776. . .  4  avril,  ^- -ofi"  36i  mov 

^~  I  I93o59'36^776.   .  7  octobre.  ^-^oG  ,3Gi  moy. 

On  voit  immédiatement,  sur  la^.  58,  que  Thypothèse  d^une  parallaiede 
0^,09  pour  Tétoile  B  satisfait  ma}  aux  observations,  puisqu'elle  donne  nais- 
sance à  la  courbe  à  traits  discontinus.  L'hypothèse  d'une  parallaxe  iuseo* 
sible  n'y  satisferait  pas  beaucoup  mieux ,  puisqu'elle  donne  naissance  à  Ii 
courbe  ponctuée.  La  marche  des  observations  étant  d'ailleurs  assez  régulière 
et  pouvant  s'accorder  au  sens  que  féclame  le  mouvement  de  la  terre,  si  on 
déplace  l'époque  de  45  à  5o  jours,  ainsi  que  l'indique  la  courbe  à  mit 
plein,  on  serait  tenté  de  croire  que  les  observations  de  Pétoile  B  ont  été 
imparfaitement  corrigées  de  Teffet  des  mouvements  propres. 

Notre  dessein,  bien  entendu ,  n'i^  point  été  ici  de  discuter  les  observatioos 
de  Bessel ,  mais  simplement  de  montrer  qu'on  peut  rattacher  à  un  calcai 
fort  simple  et  très-clair  les  observations  faites  par  l'ingénieuse  méthode 
d'Herscbel. 
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NOTE  I. 

cul  numérique  des  passages  de  Vénus  et  de  Mercure 

sur  le  disque  du  soleil. 

méthode  que  je  vais  exposer  ici  est  empruntée  à  Delambre ,  qui  en 
:  une  application  détaillée  au  passage  de  Mercure  du  7  mai  1799  (18  flo- 
an  \'I).  Son  travail,  modèle^  de  clarté  et  de  simplicité,  est  inséré  au 

m  des  Mémoires  de  V Institut  national  (prairial  an  IX) .  Le  lecteur  y 
era  toutes  les  instructions  pratiques  qui  lui  seront  nécessaires  pour  ex- 
î  des  Tables  astronomiques  les  données  préalables  que  le  calcul  exige, 
c  je  supposerai  ainsi  obtenues.  Je  n^aurai  done  qu''à  montrer  comment 
t  s'*en  servir  pour  résoudre  le  problème  qui  va  nous  occuper. 

première  chose  h  faire  dans  cette  recherche ,  c^est  de  déterminer  toutes 
irconstances  du  passage,  pour  le  centre  de  la  terre.  Si  la  parallaxe  du 

et  celle  de  la  planète  étaient  nulles ,  ces  eirconstances  seraient  les  mô- 
)our  le  centre  et  pour  un  point  quelconque  de  la  surface  terrestre.  La 
ence  est  donc  de  Tordre  des  parallaxes,  puisque  celles-ci  sont  toutes 
fort  petites.  Les  déterminations  relatives  au  centre  de  la  terre  peuvent 
egardées  comme  des  résultats  déjà  très-approchés  ,  auxquels  il  sufSt  de 
les  corrections  fort  petites  pour  les  transporter  aux  différents  lieux  d^ob- 
:ion.  Or 9  pour  ce  premier  cas  très-simple ,  voici  la  marche  quMl  faut 

8. 

près  Pétude  purement  expérimentale  que  nous  avons  déjà  faite  de  ces 
amènes,  pag.  95-125,  les  périodes  qui  les  ramènent  font  connaître  par 
e  Tannée,  le  jour,  et  même  approximativement  Theure  auxquels  s'^opé- 
e  passage  que  Ton  veut  observer.  Avec  ces  indications,  les  Tables  du 

et  de  la  planète,  supposées  exactes,  achèveront  de  fixer  par  un  calcul 
l'instant  précis,  où  le  centre  de  la  planète  projeté  sur  récliptique,et  le 
3  de  la  terre ,  se  trouveront  ensemble  du  même  côté  du  soleil ,  sur  une 
!  droite  menée  du  centre  de  cet  astre.  Ce  sera  Tinstant  de  la  conjonction 
entrique.  Soient  à  cet  instant  X  la  latitude  géocentrique  ,de  la  planète 
comme  positive  au  nord  de-Técliptique,  m  et  n  ses  mouvements  horai- 
locentriques  en  longitude  et  en  latitude,  et  m'  le  mouvement  géoccn- 
!  du  soleil  en  longitude.  Toutes  ces  quantités  se  déduiront  des  Tables, 
'a  être  pris  comme  positif,  si  le  niouvement  en  latitude  quMl  repré* 
élève  la  planète  vers  le  pôle  boréal  de  Técliptique;  et  comme  négatif, 

dirige  vers  le  pôle  austral.  Nous  attribuerons  le  signe  positif  au 
3mentde  longitude  m'  du  soleil  qui  est  toiyours  direct,  et  nous  régle- 
ur cotte  convention  le  signe  de  m,  le  faisant  positif  si  le  mouvement 
ïtrique  de  la  planète  est  direct,  négatif  si  ce  mouvement  est  rétrograde, 
rnier  cas  a  toujours  lieu  dans  les  passages  de  Mercure  et  de  Vénus. 
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Ces  défioitione  étant  établies,  désignons  par  +  t  on  nombre  indéterminé 
d^eures  solaires  moyennes ,  postérieures  à  la  conjonction,  t  devant  6tre  fiait 
négatif  si  elles  lui  sont  antérieures.  En  supposant  t  assez  petit  pour  que  les 
mouvements  horaires  m,  m'  puissent  être  étendus  jusque-là  sans  une  sensi- 
ble erreur,  la  latitude  géocentriqae  de  la  planète  à  cette  nouvelle  époqn« 
sera  analytiquement  X-^  nt.  Sa  différence  de  longitude  géocentrique  avec  le 
soleil,  qui  était  nulle  dans  la  conjonciion,  sera  analytiquement  {m  — m')  t. 
Nommons  alors  A  Parc  de  la  sphère  céleste  qui  mesure  la  distance  angulaire 
actuelle  du  centre  du  soleil  au  centre  de  la  planète  vue  de  la  terre.  Les  trois 
arcs  X-h-nty  {m -*- m' )  t  y  à,  formeront  uta  triangle  sphérique  dont  ^  sera 
Fhypoténuse;  et  les  trois  côtés  de  ce  triangle  étant  fort  petits  ^  on  pourra 
le  traiter  comme  rectiligno,  ce  qui  donnera 

dans  cette  approximation,  le  lieu  géocentrique  de  la  planète  à  Tinstant  t  se 
trouve  rapporté  à  deux  coordonnées  rectangulaires  ayant  leur  origine  au 
centre  mobile  du  disque  du  soleil.  L^ine,  X-h  nt ,  représente  anaîjrtiquement 
Télévation  apparente  de  la  planète  au-dessus  de  ce  centre  vers  le  nord.  Uau> 
tre,  (m  —  m!)  t,  représente  analjriiquemeni  récartde  la  planète  à  Torientdn 
même  centre.  Le  rapport  de  ces  deux  coordonnées  étant  constant,  il  en  ré- 
sulte que  pendant  le  temps  t,  que  Tàpproximation  embrasse,  la  planète  dé- 
crit sur  le  plan  du  disque  solaire  une  ligne  droite,  dont  Tordonnée  centrale 
est  Xj  et  dont  Pinclinaison  a  sur  récliptique,  étant  mesurée  do  Porient  vers 
le  nord,  est  déterminée  analytiquement  par  Texpression  suivante  : 

n 
tang  a  = 


m'^  m' 


Dans  les  applications,  m  sera  toujours  négatif,  par  conséquent  le  éignede 
tang  a  sera  toujours  contraire  à  celui  de  n.  Si  n  est  poisitif ,  tang  a  se  trou- 
vant négative,  Tangle  a  sera  obtus,  et  la  droite,  optiquement  décrite  par  la 
planète  sur  le  disque  solaire,  sera  dirigée  relativement  à  Técliptique  comme 
le  représente  la^.  69.  Si  n  est  négatif,  tang  a  devenant  positive,  Tangle  a  sera 
aigu ,  et  la  droite  en  apparence  décrite  sera  dirigée  comme  le  représente  la 
fg.  60.  Quant  à  la  position  absolue  de  cette  droite  sur  le  disque  Solaire,  elle 
dépend  de  la  grandeur  et  du  signe  qu''aura  Tordonnée  centrale  X ,  représentée 
par  OYo  dans  nos  figures,  où  elle  est  supposée  positive. 
Si,  dans  Téquation  que  nous  avons  formée  d^abord^  on  remplace  m  — m' 

par  son  expression  équivalente,  - — - —  >  elle  prend  cette  forme  : 

n*  r*  H- a;in  sin*  |K.«  =  (  A»  — -;i*)  sin' «^ 
et,  en  la  résolvant  par  rapport  à  <,  elle  donne 

.  —  X  sin*  a  rizsin  a  ^A"  —  X*  cos*  a 
l  =^  — — ! . 
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)rè8  les  conventions  quo  nous  avons  failes ,  les  valeurs  posUtves  de^i  ser 
.  poi>térieares  à  la  conjonction,  et  les  négatives  lui  seront  antérieures. 
i ,  dans  celte  expression  de  £,  on  met  pour  A  la  somme  de&  demî-diamè- 

apparents  du  soleil  et  de  la  planète  vus  du  centre  de  la  terra,  les  va- 
s  de  <  appartiendront  au  commencement  et  à  la  fin  du  passage ,  en  sop- 
int  toutefois  les  mouvements  horaires  uniformes  depuis  la  conjonction 

u*aax  instants  de  ces  phénomènes.  Si  l^on  mettait  pour  A  la  différence 
demi -diamètres  au  lieu  de  leurs  sommes,  on  aurait  les  instants  des  con- 
i  intérieurs ,  toujours  dans  la  supposition  de  runiformité. 
.  Ton  ne  voulait  point  regarder  les  mouvements  horaires  comme  unifor- 

pendant  cet  intervalle ,  qui  peut  être  de  six  ou  sept  heures  sexagésima- 

il  n^y  aurait  qu''à  regarder  les  époques  ainsi  obtenue^  comme  de  prê- 
tes approximations ,  que  Ton  corrigerait  de  la  manière  suivante.  On 
lierait  pour  ces  instants,  par  les  Tables,  les  lieux  géocentriqnes  du  so* 
et  de  la  planète  ;  puis  on  supposerait  que  les  instants  véritables  diffèrent 
crémiers  d'une  très-petite  quantité  t';  et  Ton  déterminerait  t'  par  la  con- 
»n  que  la  distance  des  centres,  calculée  d'iiprès  ces  nouveaux  éléments, 
ixactement  égale  à  la  somme  des  demi-diamètres  de  la  planète  et  du  so- 

si  Ton  voulait  considérer  les  contacts  extérieurs;  ou  à  leur  différence, 
on  voulait  considérer  les  contacts  intérieurs.  L^iastant  du  premier 
act  est  toujours  extrêmement  incertain,  et  Ton  peut  mèm.e  dire  qu'il  esjt 
>s8ible  de  Tobserver  avec  précision.  Il  faut  que  le  soleil  soit  déjà  sensi- 
lént  échaneré  avant  que  nous  apercevions  Texistence  de  Téclipse. 

ferai  l'application  de  cette  méthode  au  passage  de  Vénus  observé  le 
n  1769  dans  le  nœud  descendant }  et  comme  il  ne  s'agit  ici  que  de  don- 
on  exemple  de  la  méthode ,  j'adopterai  les  éléments  déduits  des  Tables , 
que  Duséjour  les  a  employés.  Nous  aurons  ainsi,  en  mesures  sexagési- 
!S  : 

louv.  hor.  géoc.  de  Vénus  sur  le  O  en  longit. .  m  —  m*  =  —  237*,94 

louv.  hor.  géoc.  de  Vénus  en  latitude n=:—   35'',69 

ititude  géoc.  de  Vénus  en  conjonction  .......  a  =  -^  Ga!i'',5o 

emi-dtamètre  de  Vénus =        a8'',6o 

smi-diamètre  du  o =      947" ,Qo 

s  mouvements  horaires  et  la  latitude  sont  affectés  de  l'aberratioii  du  so- 
t  de  la  planète,  parce  que  ce  sont  les  valeurs  apparentes  de  ces  éléments, 
{u'on  les  observe.  Avec  ces  données ,  on  trouve 

a  =  8o3i'47''      on  bien      a  =  i88o3i'47". 

srnière  valeur  est  seule  admissible,  puisque  la  planète  descend  vers  son 
I.  Maintenant,  si  l'on  suppose 

pour  les  contacts  ex  ter A  =  947  "j^o  -+-  aS^Go  =  975'',8o 

pour  les  contacts  intér A  =  947 'Sao  ~  a8",6o  =.  91 8^,60 
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on  trouTere  : 

premier  contact  cxiér.  t  ^  4-  o*» ,38437  —  3*»,  143404  =  —  a'»45'32',5^ 

milieu  de  réclipse....  £  =  -+-0^,38437  =4-0^ 23'  3'',73 

dernier  cont,  exiér ....  i  =  -h  0^,38437  -*-  3^,  143^04  =  -+-  3^  3 1 '  Sg'jgS 

premier  cont.  intér. . .  t = -h  0^,38437  —  a^,83oo36  =s  —  a*»  !i6'  44'',4a 

dernier  cont.  intér «  =  -f-  o'>,38437  -f-  a*»,83oo36  =  -i-  3*>  iV  Si'jSG 

en  prenant  les  dt£férenc€8  de  ces  résultats ,  on  en  tire-: 

cont.extér demi-dur^e 3^i  43404  =  3>»  8'36*,25 

durée  totale 6^,a868o8  =  6Ï»i7'  la^So 

cont.  intér demi-durée a^^jSSooSGssa*»  49'48">ï5 

durée  totale 5^,660079  =  5^^  39'  ^",0^ 

Différ.  des  cont.  extér.  et  intér. .     3'>,i434o4  —  a^,83oo36=  i8'48'',ia 

c'est  le  temps  que  lé  disque  entier  de  Vénus.emplole  pour  entrer  sur  le  dis- 
que du  soleil,  ou  pour  en  sortir. 

Ces  résultats  sont  obtenus  en  supposant  les  mouvements  horaires  unifor« 
mes.  Si  Pon  veut  atteindre  une  grande  précision,  il  faudra  calculer  directe- 
ment, par  les  Tables,  les  éléments  géocentriques  des  deux  astres  pour  les 
diverses  époques  que  nous  venons  de  déterminer;  puis  on  procédera  à  une 
seconde  approximation,  comme  nous  Pavons  dit  tout  &  Pbenre.  Les  nou- 
velles valeurs  que  Pon  obtiendra  par  ce  nouveau  calcul,  auront  toute  Pexacti» 
tude  qu'il  sera  possible  d'atteindre  en  se  servant  des  Tables  astronomiqurs. 

De  quelque  manière  que  Pon  ait  opéré,  on  connaîtra  chacun  des  instants 
des  contacts  que  Pon  considère  ;  et  puisque  Poo  connaît  aussi  les  mouve- 
ments horaires,  on  pourra  calculer  pour  ces  mêmes  instants  la  longitude  if 
du  soleil,  son  mouvement  horaire  m',  la  longitude  géocentrique  /  de  la  pla- 
nète, sa  latitude  géocentrique  X,  et  ses  mouvements  horaires  géocentriques 
met  n  en  longitude  et  en  latitude.  Dans  ce  second  calcul,  nous  emploierons 
les  mêmes  lettres  que  tout  à  Pheure  ;  mais  leurs  valeurs  serçnt  différentes. 
JVfaintenant  si,  pour  le  centre  de  la  terre,  le  contact  que  nous  considérons 
arrive  à  Pinstant  T',  ce  même  contact ,  pour  un  point  quelconque  de  la  sur- 
face terrestx^e,  arrivera  à  un  instant  T'  +  i'  très- peu  différent  du  premier,  car 
la  différence  t'  sera  de  Perdre  des  parallaxes.  A  eet  instant,  d'^après  les  Ta- 
bles astronomiques ,  les  coordonnées  des  deux  astres,  vus  du  centre  de  la 
terre,  seront 

/'-H  m' t'  pour  le  soleil  ;    et    /  -f- mt',    x -+-  nt'  pour  la  planète. 

Si  Pon  représente  par  x',  x,  Xt  les  effets  des  erreurs  des  Tables  sur  oe&  dives^ 
ses  coordonnées ,  les  valeurs  corrigées  seront 

/'-hm't'-hJ:';     l-k-mi'-hx'j     x-hni'-^y. 

Pour  transporter  œs  valeurs  >  la  surface  terrestre,  il  suffît  d'en  retran- 


r  les  v&lcurs  des  paralUtes  de  longitude  et  de  latitude  calculées  par  les 
mules  approximatives  que  nous  avons  rapportées  pag.  71  du  tome  IV. 
u8  représenterons  ces  parallaxes  par  a'j  i',  relativement  an  soleil,  et  par 
$  relativement  &  )a  planète ,  de  sorte  que  les  .coordonnées  apparentes 
jnt  : 

>      LOMSIT.  APFAaBllTB.  LAT.    AfPABBRTB. 

Pour  le  soleil |'_f_ui'<'__a'-f- ar'  — ^' 

Pour  la  planète l-i-mt'    —  a  -+-  x  ^  -+-»*'  ^  J  -h X» 

I  semble  qu'il  faudrait  encore  substituer  ces  parallaxes  dans  les  mouve- 
its  horaires  m'y  m,  n.En  effet ,  cela  devrait  être  ainsi  à  la  rigueur,  car  les 
ivements  horaires  ne  peuvent  pas  être  les  mêmes  pour  le  centre  et  pour  la 
ace  de  la  terre.  La  différence  doit  être  de  Tordre  des  parallaxes.  Mais  on 
arquera  que  oes  mouvements  horaires  ne  servent  que  pendant  le  très* 
t  espace  de  temps  (',  qui  est  aussi  de  Tordre  des  parallaxes.  Or ,  à  cause 
'extrême  petitesse  des  quantités  de  cet  ordre,  on  peut ,  sans  craindre  au- 
Q  erreur  sensible,  se  borner  à  leur  première  puissance*  Ainsi,  dans  les 
icsdéjà  multipliés  par  /',  il  suffira  d^employer  les  mouvement^  horaires 
ulés  pour  le  centre  de  la  terre.  Alors  les  coordonnées  apparentes  des  deux 
es,  Vus  d''un  point  quelconque  de  la  suriace,  se  réduisent  aux  eipressions 

nous  venons  de  rapporter.  Dans  ces  expressions,  les  parallaxes  a,  ^, 
r',  varient  avec  le  temps  et  avec  la  position  de  Pobservateur  sur  la  surface 
1  terre;  mais  les  erreurs  des  Tables  x',x,jr ,  peuveirt  être  supposées  con- 
tes pendant  toute  la^  durée  dn  passage. 

faut  également  prévoir  que  Ton  pourra  se  tromper  quelque  peu  en 
loyant  les  demi -diamètres  apparents  tirés  des  Tables.  Supposons  donc 
1  en  résulte  une  erreur  <2sur  la  distance  apparente  des  centres ,  à'Pinstant 
:ontact*que  Ton  observe,  en  sorte  que  la  véritable  distance  soit  A  +  dau 

de  A  que  nous  avions  d'abord  adopté  dans  notre  premier  calcul. 

lors  cette  distance  A  +  d  pourra  encore  être  regardée  comme  Phypoté- 

!  d'un  triangle  rectiligne  rectangle  dont  les  côtés  seront 

-Z'-f-(m  — m')Z'--(a—  â')-hx  — x'    et    ji-j- ni' —  (^— eî') -h/, 

ui  donnera 

Th- (m-m')  Z' —  («-aO  H-x  -  xM* -^  i;i  H- n£'--(^-JO -+-r]'==(AH-<f)V 

!tte  équation  déterminerait  (',  si  les  erreurs  des  Tables  et  celles  des  dîa- 
es  apparents  étaient  connues.  Généralement  elle  exprime  une  relation 
ioit  subsister  entre  ces  diverses  quantités.  Il  n'est  point  nécessaire  de 
idre  cette  équation  rigoureusement;  il  suffit  de  se  borner  aux  premières 
tances  des  quantités  qui  dépendent  des  parallaxes  ou  de  l'erreur  des  Ta- 
et  des  diamètres.  De  plus,  il  faut  remarquer  que  l'on  a 

(/-r)»+A'  =  AS 

que,   par  supposition,  les  quantités  /,  /'  et  >,  ont  été  déterminées  par 
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les  Tablen,  de  monière  que  cette  condition  -eût  lieu.  A  la  Téritè,  cela 
suppose  que  les  demi -diamètres  apparents  qui  entrent  dans  A  sont  sensible- 
ment tes  mêmes  h  la  surface  de  la  terre  et  à  son  centre  ;  c'est  en  effet  ee  qui 
a  lieu  pour  Vénus,  Mercure  et  le  soleil,  à  cause  de  leur  grand  étoignement. 
Avec  CCS  restrictions,  si  Ton  développe  les  carrés  des  polynômes  que  Péqoa- 
tioD  précédente  renferme,  en  se  bornant  aux  premières  puissances  des  pe- 
tites corrections ,  Pon  aura 

d^où  Ton  tire 

^  '■       {l-l'){m  —  m')'^Xn 

Cette  valeur  doit  être  ajoutée  à  T'  ;  ainsi  T'  + 1'  est  l'instant  du  contact  ap* 
parent  vu  de  la  surface. 

Jusqu^ici  nous  avons  compté  le  temps  à  partir  de  la  conjonction.  Pour 
comparer  les  résultats  du  calcul  à  ceux  de  Tebdervation ,  il  est  plus  com- 
mode et  plus  simple  d'introduire  dans  nos  formules  le  temps  absolu.  Pour 
cela,  nommons  T  le  temps  absolu  que  Ton  comptait  sous  le  premier  méri- 
dien ,  à  Paris ,  par  exemple ,  au  moment  où  la  conjonction  apparente,  cal- 
culée par  les  Tables ,  avait  lieu  pour  le  centre  de  la  terre.  Supposons  que  H 
soit  Pangle  boraire  du  méridien  de  Paris  avec  celui  où  Pobservation  s'est 
faite ,  cet  angle  boraire  étant  exprimé  en  temps  de  même  nature  que  T^,  et 
compté  à  partir  du  méridien  supérieur  d'occident  en  orient,  comme  nous 
Pavons  toujours  fait  dans  nos  calculs.  Alors ,  dans  le  lieu  de  l'observation , 
le  temps  absolu  sera  T —  M,  à  l'instant  de  la  conjonction  vue  du  centre  de  la 
terre,  et  par  conséquent  le  temps  absolu  du  contact  apparent  dans  ce  même 
lieu  sera 

T— MH-T'-f-<'. 

Cette  quantité  est  connue  par  les  observations.  En  la  nommant  H',  et  met- 
tant pour  t'  sa  valeur,  nous  aurons 

H'  =  T-M-hT'-H  i! /,       iM.  /nV    1 

C'est  une  équation  do  condition  entre  les  quantités  observées  et  inconnues 
du  problème. 

Cette  équation  peut  être  mise  sous  une  forme  encore  plus  simple.  Pour 
cela,  il  faut  se  reporter  aux  expressions  approchées  des  parallaxes  de  longi- 
tude et  de  latitude,  que  nous  avons  données  dans  le  tome  IV,  pag.  71.  Elles 
suffisent  pour  le  cas  actuel ,  puisque  nons  nous  bornons  à  la  première  puis- 
sance des  parallaxes.  Or,,  en  nommant  L  et  A  la  longitude  et  la  latitude  du 
zénith,  /'  et  X'  la  longitude  et  la  latitude  de  Pastre,  n  sa  parallaxe  horizon- 
tale, les  expressions  de  P  —  P'  et  de  A  —  A'  que  nons  avions  obtenues  alors 
pag.  71,  se  transforment  dans  celles-ci,  dont  les  notations  sont  mieux  adap- 
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à  Pappllcation  actuolle  : 

n  cos  A.  sîn  (  L  —  /'  ) 

J  =  n  I  sin  A  C08  X'  —  C08  A  sin  À'  cos  (L  —  /')  } . 

>ur  appliquer  ce»  correetioDt  au  soleil ,  il  faut  y  faire  X'  nul  ;  eo  géoé* 
leurs  valeurs  ne  seront  pas  les  mêmes  pour  le  soleil  et  pour  la  planète. 
A  différeront  par  la  valeur  numérique  de  la  parai  laie  n,  et  par  celle  du 
Qcient  de  II,  qui  dépend  de  la  latitude  et  de  la  longitude  de  chacun  des 
i  astres.  Mais  ces  éléments,  quoique  différents  à  la  rigueur,  le  sont  ex- 
lement  peu  dans  les  passages  de  Vénus  et  de  Mercure ,  puisque  ces  pla- 
s  se  projettent  alors  sur  le  disque  du  soleil.  Cette  circonstance,  jointe  k 
etitesse  absolue  des  parallaxes,  permet  de  supposer  ces  coefficients  égaux 
>e  eux.  £n  effet ,  soient  II  a ,  II'  a\  les  expressions  des  parallaxes  de 
le  dénomination  relatives  aux  deux  astres,  il  n'entrera  dans  t'  que  leur 
irence  ,  c^est-à-dire  TV  a'  —  n  a»  qui  peut  se  mettre  sous  la  forme 

t  le  second  terme  devient  négligeable  h  cause  de  la  petitesse  des  facteurs 
t  a'  —  a. 

[  donc  nous  représentons  par  P  Vexcès  de  la  parallaxe  horizontale  de  la 
\ète  sur  la  parallaxe  du  soleil,  notre  équation  de  condition  deviendra 

(/-!')  |a'P~(*-flr')( -h  JlU'P  —  r|-+-Arf 

H'  =  T-.M4-T'H-i lL_ —. L_<     ! , 

(/  —  /')  (m— OT')-i-;in 

upposant 

a'=cosA  sin(L  — /'),      fr'=:sinA. 

>ont  les  valeurs  des  coefficients  de  la  parallaxe  relativement  au  soleil, 
r  .lequel  Ji'  est  ont.  Les  quantités  A  et  L ,  qui  entrent  dans  ces  exprès- 
18 ,  sont  ûiciles  à  calculer  par  les  formules  du  tome  IV,  pag.  76  : 

sin  A  =  —  sin  u  ces  D  sin  M  +  cos  u  sin  D , 


-       tang  D  sin  w 
tang  L  =  — 2 


sin  M  cos  6) 

» 


cos  M 

s  lesquelles  D  représentera  la  déclinaison  da  xéuitb ,  ou  la  latitude 
graphique  du  Heu  de  Fobservation ,  M  Pascension  droite  du  xénith,  on 
gle  boraire  du  point  équinoxial  réduit  en  degrés ,  et  enfin  ta  Pobliquité 
^écliptique.  , 

i  Ton  regarde  comme  connue  la  longitude  M  du  lieu  de  Pobservation, 
tivement  au  premier  méridien,  Péquation  (i)  ne  contiendra  que  quatre 
>nnues  distinctes,  savoir: 

P,     X  —  ar',    y    e\     d, 

t-à-direla  différence  des  parallaxes,  les  erreurs  des  Tables  et  celles  des 
li-diamètfes  apparents  de  Vénus  et  du  soleil. 
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Mais  la  détennioation  exacte  des  loniptiides  est  une  ofaoee  si  difficUei  que 
Ton  aura  bien  rarement  des  valeurs  de  Al  que  Ton  paisse  employer  en  toote 
assurance  ;  et  les  erreurs  que  Ton  pourrait  commettre  sur  cet  élément  jet- 
teraient touiours  beaucoup  d'incertitude  sur  la  valeur  P,  qui ,  par  elle- 
môme  ,  est  extrêmement  petite.  Le  mieux  serait  donc  de  s^en  rendre  iadé> 
pendant.  C'est  ce  qui  arrivera,  si  Ton  observe  dana  on  même  liea  le 
commencement  et  la  fin  du  passage;  car,  alora,  )a  valeur  de  M  sera  certai- 
nemeitt  la  même  dans  les  deux  cas.  Pour  développer  cette  combinaisen 
d^uue  manière  simple,  nous  ferons 

R ^ 

A  et  B  serbnt  des  coellicients  faciles  à  calculer  pour  chacune  des  phases 
aue  Ton  voudra  considérer;  et  en  distinguant  par  des  accents  les  quantités 
qui  changent  d'une  phase  à  une  autre)  noua  aurons  : 

I"  phase..     H'  =  T-M-+-T'-hA'U'P--(x-*')|-hB'|  6'P— ^j-»-?!^, 


a«   phase..     H''  =  T-.M-t-T''4- A"  j  à"? -(a:- x')  J  +  B"  j  ft^P-r  j-f- 


x" 


Si  nous  retranchons  ces  deux  équations  Tune  de  l'antre ,  la  longitude  M 
du  lieu  de  l'observation  disparaîtra ,  et  l'on  aura 

IH''-H'  =  T''  — T'-4-{  A''a''-+-B«'&*- A'a'—B'fc'|p 
,       _(A'_A')(,-x')-(B''-B')r-H5_|_£:_5_^. 

Pour  pouvoir  appliquer  cette  formule  avec  sûreté,  examinons  les  di- 
veraes  inconnues  qu'elle  renferme,  et  voyons  jusqu'à  quel  point  elles 
sont  indépendantes  les  unes  des  autres.  D'abord,  si  nous  examinons  tP  et 
^,  qui  sont  les  erreure  de  la  distance  apparente  employée  dans  le  calcul 
pour  l'instant  du  contact,  les  valeurs  en  seront  différentes,  s'il  s'agit  d'un 
eootael  intérieur  ou  exiérieur  ;  ear,  en  nommant  s' et  v'  les  erreurs  que  l'on 
commet  dans  l'évaluation  des  demi-diftmètres  apparents  du  soleil  et  de 
Vénus,  on  aisra 

,  (  extérieu» <i  =  j'-j- 1»', 

pour  les  contacts  i  .   , .  .  j      j       / 

'^  {  lôténeiira dszs'  —  9'. 

Ainsi,  quels  que  soient  le  nombre  et  l'espèce  des  phases  que  l'on  compara, 
les  erreura  de  la  distance  apparente  des  centres,  représentées  par  d',  d"^  à!", 
n'introduiront  jamais  que  les  deux  inconnues  distinctes  ^  et  v'* 

On  peut  remarquer  aussi  que  la  longitude  M  du  lieu  de  l'observation 
entre  encore  implicitement  dans  les  coefficients  des  parallaxes  a'^h'^a'',V\ 


J 
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pour  calculer  ces  eoeSieients,  il  lâiit  connattra  l-utceasioii  drpilo  du 
th  du  lieu  de  robeenralion  à  Pin^tant  de  la  phase  que  Ton  conBidère  : 
i  asceDsion  droite  eat  égale  à  Tangle  horaire  du  soleil  qui  est  observé, 

à  Pascension  droite  de  cet  astre,  qu'il  faut  déduire  des  Tables  par  le 
il.  Cela  exige  donc  que  IVb  connaisse  la  longitude  du  lieu  relativement 
aéridien  pour  lequel  les  Tables  sont  construites.  Mais  on  éludera  cette 
suite ,  en  remarquant  que  les  instants  des  mémos  contacts  observés  en 
rents  lieux  différent  très-peu  les  uns  des  autres  et  de  Tinstant  calculé 

le  centre  de  la  terre;  car  la  différence  est  de  Tordre  dos  parallaxes^ 
lant  ce  eourt  espace  de*  temps,  le  mouvement  du  soleil  n'egt  que  de 
ques  secondes  de  degré ,  et  une  si  petite  quantité  n'a  qu'une  influence 
isible  sur  le  calcul  des  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude.  On  pourra 
,  dans  les  calculs  de  a'y  0"^  h',  &",  prendre  pour  l'ascension  droite  du 
I  celle  que  les  Tables  indiquent  pour  l'instant  du  contact  analogue  vu 
3ntre  de  la  terre.  Alors,  l'ascension  droite  du  zénith  de  chaque  lieu  sera 
!  à  cette  quantité  constante  augmentée  de  l'angle  horaire  du  soleil  à 
tant  de  l'observation  ;  de  sorte  que  ie  calcul  des  coeflficients  a\  a", h',  h" 
tnt  indépendant  de  la  connaissance  de  la  longit^ide  des  lieux, 
dois  même  faire  remarquer  que  cette  manière  d'opérer  devient  néces- 

pour  conserver  le  degré  d'approximation  que  nous  avons  jusqu'ici  em- 
ï\  car,  puisque  nous  sommes  bornés  à  la  première  puissance  des  pa* 
Kes,  nous  devons,  dans  le  calcul  des  coefficients  a',  a",  h\  h",  supposer  les 
laxes  nulles ,  puisque  ces  coefficients  sont  déjà  multipliés  par  la  dif- 
ice  P  des  parallaxes. 

résumant  ces  considérations ,  on  voit  que  l'équation  précédente 

H"- H'ssT"- T'-+- j  A'a'H- B^ft'- A'a'- B'6' I  P 

tn tiendra  en  tout  que  cinq  inconnoes  distinctes,  savoir  :  les  erreurs  des 
es  en  longitude  et  latitude,  celles  des  demi-diamètres,  et  ladifférence  P 
taralluxes  des  deux  astres.  Cinq  durées  entières  ainsi  observées  sufii- 
donc  pour  déterminer  toutes  les  inconnues. 

i  est  l'énoncé  le  plus  général  de  la  méthode.  Mais ,  dans  l'application , 
t  principal  qu'on  se  propose  est  de  déterminer  la  différence  P  des  pa- 
ies. Il  faut  donc  faire  concourir  le  plus  grand  nombre  d'observations 
ble  à  la  recherche  de  cet  élément ,  en  écartant  avec  le  plus  grand  soin 
s  les  causes  d'erreur  q.ui  pourraient  l'altérer.  Pour  cela,  il  faut  tâcher 
rendre  indépendante  des  autres  inconnues  du  problème.  Or,  on  y  par- 
ira,  en  comparant  deux  à  deux  les  intervalles  des  mêmes  contacts  obser- 
n  différents  lieux  j  car,  alors,  les  coefficients  qui  multiplient  les  erreurs 
Tables  et  celles  des  demi-diamètres,  seront  les  mêmes  dans  les  deux 
va  tiens  comparées ,  et  par  conséquent  les  termes  dus  à  ces  erreurs 
raitront  de  la  dilEërenee  de  ces  deux  équations. 
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Supposons  dope  que  l'on  so  borne,  à  des  0ompm>aîsons  de  cette  espèce. 
Alors  les  quantités  T','T",  A',  A%  B',  h"  seront  les  mdmes  dans  toutes  les 
équations  que  Ton  pourra  former,  puisque  ces  quantités  se  rapporteront 
aux  instants  des  mêmes  phases  calculées  pour  le  centre  de  la  terre;  mais 
les  coefficients  a',  a",  b',  b",  des  parallaxes ,  et  les  instants  observés  H' H", 
seront  différents,  ^e  considérons  d'abord  que  deux  lieux  d^observation,  et 
désignons  par  dos  accents  iufèrieiirs  les  quantités  qui  répondent  à  celui  qui 
a  vu  le  dernier  le  phénomène  ;  alors  la  différence  des  deux  équations  (i) 
donnera 

H^^H'-  (H„  — H,)  =  I  A" a" -hB'* b" ^ A' a'-^B'^b'  |  P 

—  j  A^a^-f- B"*,,  —  A'fl,  -  B' &,  j  P. 

Cette  équation  ne  contient  plus  d'autre  inconnue  que  la  différence  P  des 
parallaxes,  et  Ton  en  tire  . 

p H>^~H^-(H,,-~H,) 

'^~A''(a''-.fl„)H-3"C^"-.6„)-A'(a'-«,)-B'C6'-^)' 

Par  ce  moyen,  on  trouvera  isolément  la  différence  des  parallaxes.  Or, 
diaprés  la  connaissance  du  mouvement  de  la  planète  dans  son  orbite ,  ou 
peut  calculer  pour  un  instant  quelconque  le  rapport  des  distances  de  ta 
planète  et  du  soleil  à' la  terre.  Ce  rapport  est  justement  inverse  de  celui  de 
leurs  parallaxes.  De  cette  manière,  on  connaîtra  le  rapport  des  parallaxes 
d'après  la  théorie  du  mouvement  des  planètes,  et  leur  différence  d'après  les 
observations  du  passage  sur  le  disque  du  soleil.  On  pourra  donc  déterminer 
chacune  des  parallaxes  séparément. 

Pour  donner  un  exemple  numérique  de  l'usage  de  ces  formules ,  je  vais 
les  appliquer  aux  observations  réellement  faites  du  passage  de  Vénus 
en  1769. 

La  première  chose  à  faire,  c'est  de  calculer  la  valeur  des  coefficients  A 
et  B  pour  les  diverses  phases  de  Pédipse,  c'est-à-dire  pour  les  contacts 
intérieur»  et  extérieurs.  Or,  on  a  en  général 


B  = 


ji ; 


11  ne  faut  qu'y  mettre  pour  rn  —  m'^  n,  les  mouvements  horaires  relatifs, 
pour  /  —  /'la  différence  des  longitudes,  et  pour  Jl  la  latitude  de  la  planète  à 
Tinstant  de  la  phase  que  Ton  Veut  considérer.  Par  exemple,  lors  du  premier 
contact  intérieur,  nous  avons  trouvé 

/=-2\  44567, 
nous  avions  de  plus 

m  — m'=:337^,94,        «  =  — 35.'',69. 
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Avec  ces  doiinécB ,  on  trouTe  d^abord 

/  -  //=  (  w  -  m')  I  =-f-  58i%9a4,        nt=-i-  87", 277, 
;i  rsH-eaS",  5 -h  n<  =  7io",78. 

Le  nombre  623'',  5o  est  la  latitude  géocentrique  de  la  planète  h  Pirislant 
la  conjonction.  Delà  on  tire 


lîl  -^  wi  — f~ 

B'=: 


XA  I 
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les  valeurs ,  de  même  que  tous  les  autres  termes  de  Téquation ,  sont 
iulées  en  prenant  Fheure  sexagésimale  pour  unité  de  temps  ;  mais  dans 
applications ,  il  sera  plus  commode  de  réduire  toutes  les  époques  obser- 
)  en  secondes  de  temps  :  ce  qui  se  réduit  h  multiplier  tous  les  termes 
^équation  (i)  par  36oo,  nombre  de  secondes  que  contient  Tlioure  sexagé- 
ale.  En  adoptant  cette  conTention,  comme  nous  le  ferons  toujours  par 
uite,  nous  devons  multiplier  aussi  par  36oo  les  valeurs  précédentes  do 
(t  de  W,  ce  qui  donne  : 

>remier  contact  intérienr.. . . .     A'  =  — 12,7872,    B'=:  —  iô,6iS6. 

n  opérant  de  la  même  manière  pour  le  contact  intérieur  de  la  fin  de 
ipse,  et  désignant  par  deux  accents  les  quantités  qui  s^y  rapportent , 
i  aurons  d^abord 

f"  =  H-  3b, 214406,     /  ~  /'=  (m  -  w')  «^'ir: -  764%836, 
n£"  =  — iif,7i;        A=-+-623^5o  — ii4'',7i=-+-5o8%79, 

l'i  donne,  en  multipliant  A''  et  B"  par  36oû ,  pour  réduire  le  temps  en 
ides  y 

A"  =  —  16,8067,       B''  =  -+-ii,i8o3. 

fin ,  en  désignant  par  trois  accents  le  dernier  contact  extérieur  lors  de 
rtie ,  on  aura 

t"'  =  H-  3h,  527774,       Z  -  r  =  (w  -  m')  /'»  =  -  839^,398, 
/i<''  =  —  i25%893,        ;i  =^ -H  623",  5o-  125%  893  =-1-497'',  61, 

li  donne  y  en  exprimant  A'^  et  B"'  comme  tout  à  Theure, 

A*"  =  —  16,6067,       8*^  = +  9,84474. 

}  coefïicients  A  et  B  se  calculent ,  comme  on  voit ,  diaprés  des  données 
des  Tables.  Il  n''en  est  pas  ainsi  des  coeiiicients a  et  b,  qui  multi- 
L  les  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  :  ceux-ci  dépemle^t  de  la 
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latitude  du  lieu  et  do  Theure  de  Tobservation  :  il  faut  donc  recourir  à  ces 
dernières.  J^ai  réuni  dans  le  tableau  suivant  celles  dont  nous  ferons  usage. 
Le  temps  est  conapté  dans  chaque  Heu  à  partir  du  méridien  supérieur,  ei 
d'orient  en  occident  de  o  à  24  heures  sexagésimales. 


Premier  contact  intér. . 
Dernier  contact  extér... 
Premier  contact  intér.. 
Dernier  contact  extér... 


LIEUX 

des 


observations. 


LATITUDE. 


Cajanobourg 
Cajanebourg 

Taïti 

Taïtî 


■  ECBK 

de  l'ubservation 

en  temps  solaire 

au  méridien 

du  lieu. 


m 


des 

obserratrors 


64°i3!3o"b' 


17.28  55  A 


9.20.46 
i5.3a.26 


PlanmaDD. 


I 


21.44-  4     )  Green,      1 

>  Solander,    1 

27.32.  8     )  Cook.        1 


Ces  observations  se  rapportent  aux  deux  contacts  que  nous  avons  dési- 
gnés par  un  et  par  trois  accents.  La  première  chose  à  faire^  c''est  de  calculer 
les  longitudes  et  les  ascensions  droites  du  soleil  aux  instants  de  ces  deux 
contacts  vus  du  centre  de  la  terre.  Pour  cela  nous  admettrons,  avec  Dionis 
Duscjour,  qu^à  Tinstant  de  la  conjonction  la  longitude  était,  suivant  les 
Tables,  73°  21' 37"  avec  un  mouvement  horaire  égal  à  i43",5o.  D'après  cela, 
on  trouve  qu^ux  instants  du  premier  et  du  dernier  contact  vus  du  centre 
de  la  terre,  cette  longitude  était 

premier  contact. . ...     /'  =  73® 21'  t^o", 
dernier  contact /"'  =  73°  35'  57". 

De  là,  avec  l'obliquité  de  TécUptique  23o28'i",  on  trouve  les  valeurs 
correspondantes  des  ascensions  droites  du  soleil ,  que  nous  représenterons 
par  {a)'  et  («)": 

premier  contact {nj  =  710  67'  16", 

dernier  contact {af  =  72®  12'  36". 

Ajoutant  &  ces  ascensions  droites  les  angles  horaires  du  soleil  observés 
dans  les  deux  lieux  et  convertis  en  degrés  de  Téquateur,  on  aura  les  ascen- 
sions droites  M',  M"^,  du  zénith  de  ces  lieux  aux  instants  des  observations^ 
leurs  valeurs  seront  : 

„.       ,  i  premier  contact M' =2120   8' 46", 

Cajanobourg . . .   j  ^^^^.^^  ^^^^^^^ M"'  =  3o6«  .9'  6«. 

„,  ...  j  premier  contact W  =   37^58' 16", 

"*  * (  dernier  contact M"=  i^jS®  i4'36*. 
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ant  aax  déctinaisons  du  zénith,  ce  sont  les  latitudes  géographiques  elles- 
mes.  Mais,  pour  avoir  égard  à  Pellipticité  do  la  terre,  il  faut  compter  ces 
ttudes  à  partir  du  zénith  elliptique,  c'est-à-dire  en  retMncher  Tangle  du 
on  de  Tellipsoïde  ayec  la  Terlicale.  Cet  angle,  calculé  par  les  formules 
inées  pag.  228  et  41 3  du  tome  III,  se  trouve  de  8' 4^"  pour  Cajanebonrg, 
le  G'aB"  pour  Taîti.  En  retranchant  ces  quantités  des  valeurs  données 
is  la  page  précédente  pour  les  latitudes  géographiques  de  ces  deux  lieux, 
trouve  : 

Cajanebourg. . .     D'=l>^=64o  4' 45, 

Taïli D'=  0**  =  —  i70M'3a''. 

1  faut  mettre  le  signe  —  à  la  latitude  de  Taîti,  parce  qu^elle  est  australe. 
ce  ces  données  on  peut  calculer  la  longitude  et  la  latitude  du  zénith  des 
IX  lieux  relativement  aux  instants  des  observations  ;  et  en  les  représen- 
t  par  L  et  A,  comme  nous  Tavons  fait,  on  trouve  : 


PREMIEB  CONTACT. 

(  L'=    i58o38'5i5% 
I  A'=      66*35'  o", 

i  V=      290  9' 24", 
I  A'  =  -3oo3o'53'', 

PREMIEA  C0!fTACT. 

^  a'  =  -f-  0,396067, 
i    b'  =  H- 0,917639, 

rRUlIKR  CORTACT. 

Taîti j  «,=-0,600671, 


Cajanebourg. . 

Taîti 

là  on  tire  : 

Cajanebourg. . . 


DERNIER  CONTACT. 

L"'=       60  59' 40% 
A*=      760  i5'  o\ 

1,"=    132044' 1 4% 

A'^=-35o45'I6^ 

DERNIER   CONTACT. 

a'*==  — o,a3367a, 
i"'= -h  0,967046. 

DERNIER   CONTACT. 
««,=  •4-0,096617, 

A^=  — o,5843o8. 


X 

vec  ces  résultats  et  les  valeurs  de  A'  et  de  A'^,  on  formera  le  dénomina- 
r  de  P,  qui  sera 

y'-.fl^)H_B"'(6'^-i^;- A' (a' -^,)  -  B'(i' -  ^)  =  -i- 65,729^6. 

e  plus,  les  époques  des  contacts  observés  étant  réduites  en  secondes  de 
ps,  donnent 

H'^—  H'  ^  (  H^  -  H,  )  =  1416. 
n  divisant  cette  dernière  quantité  par  la  précédente,  on  aura 

65,7'i962 

t  Texcès  de  la  parallaxe  de  Vénus  sur  celle  du  soleil  exprimé  en  se- 
Ics  de  degrés;  et  Ton  voit  maintenant  combien  cette  manière  de  Tob- 
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tenir  est  exacte  ;  car,  à  cause  du  dénominateur  66,73,  il  faudrait  une  erreur 
de  65"^,  73  en  temps  sur  la  différence  observée,  des  durées  de  passage,  pour 
produire  une  erreur  d^une  seconde  de  degré  sur  la  différence  des  parallaxes 
des  deux  astres. 

Maintenant  il  faut  savoir  qu^en  prenant  pour  unité  le  demi  grand  axe  de 
Torbe  terrestre,  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  à  Tépoqne  dé  ces  observa- 
tions, était  I  yOiSiSy  selon  les  Tables;  et  la  distance  de  Vénus  au  soleil, 
exprimée  en  parties  de  la  même  mesure,  était  0,73619.  Nous  avons  prouvé 
d'ailleurs  que  ces  rapports  peuvent  se  déduire  des  observations  du  mou- 
vement de  la  planète  et  du  soleil ,  sans  aucune  hypothèse  sur  la  valeur 
absolue  des  parallaxes,  en  sorte  que  Tusage  que  nous  allons  en  faire  n'im- 
plique aucun  cercle  vicieux.  Or,  à  Pinstant  du  passage^  Vénus  étant,  à  fort 
peu  près,  sur  la  môme  ligne  droite  qui  joint  la  terre  et  le  soleil,  il  s'ensuit 
que  sa  distance  à  la  terre  était  égale  à 

i,oi5i5 —  0,72619    ou    0,^18896, 

do  sorte  qu'en  nommant  p  sa  parallaxe  et  p^  celle  du  soleil ,  comme  ces 
parallaxes  doivent  être  réciproques  aux  distances ,  on  aura 

p  _  I ,oi5f5 
'p'  ^0,3^896* 
Nous  venons  de  trouver 

;;— j»'  =  ai*',54a8. 

Ces  deux  équations  réunies  déterminent  séparément  les  deux  parallaxes  p 
et  p*  ;  et  l'on  en  tire 

^  =  3o%ii49,    ^'  =  8^57aI. 

Comme  In  dernière  est  surtout  celle  qni  nous  intéresse,  je  ferai  remarquer 
qu^elle  est  donnée  de  cette  manière  : 

•  f  >     f  0,72619' 

d^où  Ton  voit  que  les  erreurs  qui  pourraient  affecter  la  différence  des  pa- 
rallaxes s''affaîblissent  dans  le  rapport  de  a  {  à  i,  en  passant  dans  la  valeur 
de  p^  \  et  en  rapprochant  ce  résultat  de'ce  que  nous  avons  dit  tont  à  l'heure 
relativement  à  P,  on  voit  qu'il  faudrait  une  erreur  de  164  secondes  de  temps 
sur  les  différences  des  durées  observées,  pour  produire  une  erreur  d'une 
seconde  sur  la  parallaxe  du  soleil. 

La  parallaxe  b'',  6721  est  relative  à  la  distance  où  se  trouvait  le  soleil  à 
Pépoque  des  observations.  Pour  la  ramener  à  la  distance  moyenne  que  nous 
avons  prise  pour  unité,  il  faut  la  multiplier  par  le  rapport  inverse  de  ces 

I  oiSiS 
distances,  c'est  à-dire  par  — ^ •  Cette   opération  lui  agoute  o'',ia()6; 

ainsi  le  résultat  de  ces  calculs  donne  8'',  7017  pour  la  parallaxe  du  soleil 
dans  sa  moyenne  distance  à  la  terre. 
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Qtte  parallaxe  et  celle  de  la  planète  élant  connues,  on  peut  les  sub- 
ler  dans  Téquation  générale  (i),  et  alors  les  comparaisons  des  contacts 
espondants  donneront  les  différences  de  longitude  des  lieux  oà  le 
lomène  a  été  obserTé.  On  peut  aussi,  en  combinant  ces  comparaisons, 
rmioer  les  erreurs  des  Tables  et  des  demi-diamètres.  Ce  que  nous  ayons 
mffira  pour  qu'on  puisse  effectuer  ces  déterminations,  qui  n'ont  aucune 
culte. 

Dut  ce  que  nous  venons  de  dire  relativement  aux  passages  de  Vénus  sur 
isque  du  soleil,  s'applique  également  à  ceux  de  Mercure,  à  cela  près 
ces  derniera  ne  peuvent  pas  servir  avec  sûreté  pour  déterminer  la  paral- 
du  soleil,  parce  que  Mercure  étant  beaucoup  plus  près  de  cet  astre  que 
us,  la  différence  des  durées  des  passages  est  beaucoup  moindre  entre  les 
rents  lieux. 

ifin,  comme  ces  astret,  dans  leur  passage  sur  le  soleil ,  ont  une  tres- 
se latitude,  ces  observations  peuvent  servir  utilement  pour  corriger  le 
du  nœud  de  leur  orbite;  mais  cette  application,  d'ailleurs  facile,  serait 
longue  pour  trouver  place  ici. 
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NOTE  II. 

Sur  rasage  des  Tables  abrégées  pour  le  calcul  des 

équinoxes  et  des  solstices. 


I.  J^ai  annoncé  dans  le  IV*  volume,  pag.  5^23,  que  j^insérerais,  à  la  fin  do 
cet  ouvrage,  des  Tables  abrégées  qui,  par  un  calcul  aritbraétiquo  très- 
court  ^  donnent  spécialement  les  dates  des  équinoxes  et  des  solstices,  dans 
des  limites  d'erreur  d^un  petit  nombre  de  minutes,  jusqu^à  40  siècles  avant 
Tère  chrétienne  et  jusqu^à  ao  siècles  après  cette  ère  ,  ce  qui  satisfait  à  tous 
les  besoins  quVn  en  peut  avoir  pour  des  recherches  historiques.  Je  remplis 
ma  promesse.  Ces  Tables ,  ainsi  que  je  Pai  déjà  dit ,  ont  été  construites  par 
M.  Largeteau  :  pour  en  bien  faire  comprendre  Tusage ,  je  les  fais  précéder 
d^explications  et  d^exemplcs,  que  j'extrais  presque  textuellement  du  Mémoire 
de  l'auteur  (*). 

3.  Les  Tables  étant  surtout  destinées  à  la  suppatation  des  temps  anciens, 
les  dates,  qui  servent  d^arguments,  sont  exprimées  en  années  de  la  période 
julienne,  à  laquelle  on  a  Thabitude  de  comparer  les  divers  calendriers,  et 
dont  retendue  dépasse  les  plus  anciennes  époques  historiques.  L'origine  des 
années  de  cette  période  coïncide ,  dans  toute  l'étendue  des  Tables ,  avec  celle 
des  années  du  calendrier  julien,  en  sorte  que  si  l'on  veut  calculer  un  solstice 
ou  un  équlnoxo  postérieur  au  4  octobre  i58a,  il  fiaudra  ajouter,  au  résultat 
donné  par  les  Tables,  le  nombre  de  jours  exprimant  la  différence  entre  les 
dates  julienne  et  grégorienne. 

Les  heures  sont  comptées  de  o  à  24  à  partir  de  minuit  au  méridien  de 
Paris. 

La  Table  I  contient  des  dates  toiles  que  celles-ci  : 

mars  6oJ  5**  5o"*  46*. 

Cette  manière  do  l'exprimer  est  l'équivalent  de  la  suivante  : 

le  29  avril  à  5^  5o™  4G* } 
de  même 

juinC^J  \^  19"»  14* 


(*)  Addiliuiis  à  la  Conn.iissanct'  des  Temps  pour  1847.  ~  Mémoires  de  l'Académie  des 
Sciences,  tome  XXII. 
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peut  être  remplacé  par 

1*"^  août  à  i*>  19™  14*. 

La  première  forme  a  été  adoptée  pour  la  continuité  des  expressions. 

La  première  chose  à  faire  avant  de  se  servir  des  Tables,  c^est'de  conymir 
une  date  julienne  proposée  en  année  de  la  période  julienne;  voici  la  règle  à 
suivre  à  cet  égard  : 

Si  Tannée  proposée  est  postérieure  à  Père  chrétienne,  ajoutez  47^3  au 
nombre  qui  exprime  Tannée  proposée ,  et  vous  aurex  Tannée  correspondante 
de  la  période  julienne. 

.  Si  Tannée  proposée  est  antérieure  à  Vhte  chrétienne,  retranchez  de  47^3 
le  nombre  qui  exprime  cette  année,  le  reste  désignera  Tannée  correspondante 
de  la  période  julienne ,  en  supposant  que  les  années  antérieures  à  Tère  chré- 
tienne  sont  comptées  selon  Tusage  des  astronomes. 

Si  la  date  proposée,  et  antérieure  à  Tère  chrétienne,  était  exprimée  sui- 
vant Tusage  des  cbronologistes ,  c^est  de  i\'j\I\<\vCïL  fondrait  retrancher  le 
nombre  exprimant  cette  date.. 

5.  Les  Tables  des  équinoxes  et  des  solstices  sont  disposées  d'une  manière 
tout  à  fuit  semblable;  chaque  Table  I  se  compose  de  quantités  constantes, 
dont  il  faut  retrancher  les  nombres  obtenus  à  Taide  de  la  Table  II,  quantités 
constantes  que  Ton  choisit  selon  que  Tannée  proposée  est  bissextile,  ou  la 
première,  la  deuxième,  la  troisième  après  la  bissextile.  Pour  connaître  le  ca- 
ractère de  cette  année  rapportée  à  la  période  julienne,  divisez  par  4  le  nom- 
bre exprimé  par  les  deux  derniers  chiffres  (à  droite)  de  celui  qui  désigne 
Tannée  proposée  :  si  le  reste  de  la  division  est  i,  ou  si  le  nombre  est  de  la 
forme  4  n  +  i,  Tannée  proposée  est  bissextile  j  si  le  reste  de  La  division  esta. 
Tannée  proposée  est  ki  première  après  la  bissextile;  si  le  reste  est  3,  Tannée 
est  la  deuxième  après  la  bissextile  ;  enfin ,  si  la  division  par  4  so  fait  exacte- 
ment >  ou  si  le  nombre,  qui  exprime  Tannée,  est  de  la  ferme  4'*>  Tannée 
proposée  est  la  troisième  après  la  bissextile. 

4.  Dans  chaque  Table  II  on  trouve  deux  nombres,  D  et  $.  Le  premier  cor- 
respond aux  années  séculaires  de  la  période  julienne,  et  se  prend  avec  ces 
années  séculaires  comme  argument  j  le  second  ,  ou  le  nombre  ^,  convient  à 
toutes  les  années  comprises  entre  deux  années  séculaires  conséeutîves ,  et 
doit  être  multiplié  par  le  nombre  dont  Tannée  proposée  surpasse  Tannée  sé- 
culaire qui  la  précède  immédiatement.  Le  produit  ainsi  obtenu,  exprimant 
des  secondes ,  doit  être  converti  en  heures ,  minutes  et  secondes ,  et  ajouté 
au  nombre  D.  La  somme  est  ensuite  retranchée  de  la  quantité'  constante 
donnée  par  la  Table  I,  et  le  reste  est  la  date  du  solstice  ou  do  Téquinoxe 
demandé. 

5.  Exemple  du  calcul  pour  les  équinoxes  et  les  solstices  de  Tan  —  1779 
astronomique,  ou  de  Tan  3934  de  la  période  julienne. 
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Calcul  de  l'équinoxe  vernal, 

» 

L'année  3954  ®8t  comprise  entre  les  années  séculaires  2900  et  3ooo.  Elle 
surpasse  la  première  de  34;  34  est  donc  le  nombre  par  lequel  il  faut  multi- 
plier la  valeur  de  S  correspondante  à  Tintervalle  compris  entre  les  années 
séculaires  consécutives  agoo  et  3ooo.  La  Table  II,  équinoxe  vernal,  donne 

J  =  688»,39, 
en  nombre  entier 

34 .  688»,39  =  a34o5»  =  6»>  3o«»  5». 

On  peut  se  dispenser  de  faire  les  deux  divisions  par  60 ,  en  recourant  à  la 
Table  III ,  qui  donne  les  conversions  partielles  comme  il  suit  : 

aoooo*=  5^33™ao« 
3ooo  =      5o  .    o 
400  =:        6 .  40 
5=  5 


Somme    =46.30.     5 

Le  produit  de  S  par  34  doit  être  ajouté  à  la  valeur  de  D  donnée  par  la  Ta- 
ble II  sur  la  même  ligne  que  2900. 

D=a3i  6*>i5™  9» 
34  (î=         C.3o.    5 


Somme    =  a3. 12.  4^  ■  i4 

L^année  proposée  étant  la  première  après  la  bissextile,  on  doit  prendre 
dans  la  Table  I  la  quantité  constante mars  60J 1 1^  5o™  46" 

Kelrancber  la  somme !23. 12 .  4>^  •  >4 


Le  reste  =  mars  36.a3 .    5  .  3a 
=avril     5.23.    5.32 

Telle  est  la  date  demandée  de  Téquinoxe  vernal  en  l'an  —  1779  (astro- 
nomique). 

Calcul  du  solstice  d*été, 

La  valeur  de  $  correspondante  à  l'intervalle  compris  entre  les  années  sécu- 
laires 2900  et  3ooo  est  684'i4<)* 

34^=:2327o»=6'»:i7"5o». 
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Avec  2900,  comme  argamenl,  la  Table  II  donne 

34  ^î=        6.  27  .  5o 

Somme  =  aa.  7.  i3  .  u) 
Table  I ,  quantité  constante  :  juin     61 .  t3.  19  .  i4 

DifiTérence  —  juin       39.  6.    5.55 
=  juillet     9.  6.   5  .  55 

=  date  du  solstice  d'été  en  Tan  —  1779  (astronomique). 

Calcul  de  l'équinoxe  d'automne. 
Table  U...    2900... 3ooo ^=6û9»,2& 

34  «î  =  207 168  =        5^  45»»  16 
Argument  2900.. .    0  =  19121.16.18 

Somme  =^20.  3.    1  .  34 
Table  I,  constante  =  septembre       58.  8  .    1.4 

Différence  =  septembre       38.  4  ■  ^9  .  3o 
=  octobre  8 .  4  •  ^9  •  3o 

'—  datcfdc  réquinoxe  d'automne  en  Tan  —  1779  (astronomique). 

Calcul  du  solstice  d' hiver. 
Table  U  ..     2900 3ooo o^  =  6r2',8! 

34  <î  =  20836»  =         5*' 47"^  16 
Argument 2900...    D=2iJ    o.  55  .    u 

Somme=s:2i.  fi.  42  •  18 
Table  1 ,  constante  =  décembre      56.2o.  55  .  3i 

Différence  =  décembre      35. i4-  «3.  i3 
—  an—  1788 janvier         4-*4-  *^  •  '^ 

=  date  du  solstice  d'hiver  en  Tan  —  1778  (astronomique). 

Dans  ce  dernier  ciemple  le  solstice  d'hiver  se  trouve  reporté  au  comraen 
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cernent  de  Tannée  qui  suit  celle  que  Pon  a  d^abord  considérée.  Si  l^on  veut  la 
date  du  solstice  d^biyer  de  Tannée  —  1779 ,  il  faut  faire  le  calcul  pour  Tannée 
0933  de  la  période  julienne. 

6.  Les  équinoxes  et  les  solstices,  calculés  avec  les  Tables  abrégées,  ne  peu- 
vent pas  différer  de  plus  de  26  minutes  de  ceux  que  donnerait  le  calcul  com- 
plet de  lieux  du  soleil  fait  avec  les  Tables  de  Delambre,  et  en  adoptant  les 
formules  de  précession  de  la  Mécanique  céleste. 
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ASTRONOMIE 

Èquinoxe  vernal. 
TABLE  I. 


AHIIBK 


de  la 

période  julienne. 

4«H-  > 

4n-H^ 

4n-H3 

4» 

QVAMTITB*  COIf«TÀIITM 

desquelles  il  faut  retrancher  les  nombres  donnés  par  la  Table  11. 


année  bissextile mars 

l'e  année  après  la  bissextile mars 

a°  année  après  la  bissextile mars 

3^  année  après  la  bissextile mars 


j-     b      m-  s 

6o.  5.50.46 

60.11.50.46 
60.17.50.46 
60.23.50.46 


TABLE  II.  —  Argument  :  année  de  la  période  julienne. 


▲miKBS. 

D. 

j       h      m     s 

700 

5.i4.4-'>-44 

800 

6. 10.  a. 42 

900 

7    5.19.57 

1000 

8.  0.37.24 

1100 

8.19.54.58 

1200 

9.15. 12.36 

i3oo 

10. 10. 3o. 14 

1400 

II.  5.4.7.46 

i5oo 

12.   I.  5.  9 

1600 

12.20.22.  19 

1700 

l3. 15.39. 11 

1800 

i4-io.55.4i 

1900 

i5.  6. II. 46 

2000 

iG.   1.27. 21 

2100 

16.20.42.22 

2200 

17.15.56.47 

23oo 

18. II. 10. 3o 

2400 

19.  6.23.28 

25oo 

20.    1.35. .39 

2600 

20.20.46.57 

2700 

ai. 15.57.20 

2800 

22. II.  6.45 

2900 

23.  6.i5.  9 

3ooo 

24.  1.22.28 

3ioo 

24.20.28.39 

3200 

25. 15.33.39 

33oo 

26.10.37.26 

3400 

27.  5.39.57 

35oo 

28.  0.41-  9 

36oo 

28.19.41.'  I 

3700 

29. 14. 39. QQ 

pour  1  année. 


694.18 

694,35 

694  »47 

694.54 

69Î.58 
694,58 
694,52 

694*43 
694,30 

694,12 
693,90 
693 ,65 
693,35 
693,01 
692,65 
692,23 
691,78 
691,31 
690,78 
690,23 
689,65 
689,04 
688,39 
687,71 
687,00 
686,27 
635, 5i 
684,72 
683 ,92 
683, 08 


Aiiniiis- 


3700 

38oo 
3900 
4000 
4100 
4100 
4300 
4400 
4500 
460b 
4700 
4800 
4900 
5ooo 
5ioo 
5200 
53oo 
5400 
55oo 
56oo 
5700 
58oo 
5900 
6000 
6100 
6200 
63oo 
6400 
65oo 
6600 
6700 


m 


29  14.39.29 

3o.  9.36.32 
3i.  4.32.  8 

3i. 23.26.14 
32.18.18.49 
33. i3.  9.52 
34  7-59-2I 

35.  2.47  14 
35. 21. 33. 3i 
36. 16. 18. 10 
37.11.  i.it 

38.  5.42.32 

39.  0.22.14 
39.19.  o.iS 
40. i3. 36. 36 

41.  8.ii.i5 

42.  2.44- '3 
42.21 .i5.3o 
43.15.45.  7 
44  10. i3.  3 

45.  4  39.20 

45.23.  3.58 
46.17.26.58 
47. II. 48. 21 

48.  6.  8.  7 

49.  0.26.19 
49.18.42.57 

50.  12.58.  3 
5i.  7.11.39 
52.  1.23.46 
.52.19.34.29 


pour  1  année. 


682,23 

681, 36 
680,46 
679,55 
638,63 

677,69 
676,73 

675,77 

674 >79 
673,81 

672,81 

671,82 

670,81 

669,81 

668,79 
667,78 
666,77 

665,77 

664,76 
663,77 

662,78 
661,80 
66o,83 
659,86 
658,92 
657,98 
657,06 
656, 16 
655,27 
654,43 


qi 


PHYSIQUE. 

Solstice  d*été. 
TABLE  I. 
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AHMBE 

delà 
période  julienne. 


4» 
4» 

4ra 

4» 


I 

% 

3 


QVÀITTITBS   COMSTAIITU 

dn^aelles  il  fant  retrancber  les  nomlnret  donnés  par  la  Table  [I. 


m 


année  bissextile juin  6i .  7.19.14 

i^e année  après  la  bissextile juin  61 .  i3. 19. 14 

a«  année  après  la  bissextile. juin  61 .  19. 19. 14 

3«   année  après  la  bissextile juin  63.   1. 19.14 


TABLE  II.  —  Argument  :  année  de  la  période  julienne. 


AMHKBt. 


700 

800 

900 

1000 

1100 

1200 

i3oo 
1400 
i5oo 
1600 
1700 
1800 
1900 
2000 

3100 
3300 

33oo 

3400 
3500 
3600 
3700 
3800 
3900 

3ooo 
3ioo 

3300 

33oo 
3400 
35oo 
36oo 
3;  00 


D. 


j       h      m    s 

5.  3.29.  3 
5.31.30.29 
6.i5.i5. 10 

7.  9.13.  7 

8.  3.14.20 
8.21 . 18. 5o 
9.15.26.38 

10.  9.37.43 

11.  3.52.  3 
11.22.  9.39 
i3.i6.3o.3o 
13.10.54.35 
i4-  5.21.52 

l4-33.52.30 

i5. 18.35.59 
16. i3.  2.46 

17.  7.43.41) 

18.  2.25.39 
18.21. II .41 
19.16.  0.43 
20. 10. 52. 44 
21.  5.47 -40 

32.  0.45.29 
22.19.46.  9 
23.14.49*37 
24     955.49 

25.  5.  4-4^ 

26.  0.16. 14 
36.19.30.20 
27. 14.4^'.  57 
28.10.  6.  2 


pour  I  année. 


642,86 

644,81 
646,77 

648,73 

65o,7o 

653,68 

654 ,64 

656,6i 

658,. 56 

6Go,5i 

662,45 

664,37 

666,28 

668,19 

670,07 

671,94 

673,79 
675,63 

677,42 

679,21 

680,96 

683,69 

684,40 

686,08 

687,72 

689.33 

690,92 

692,46 

69^,97 

695, 4"^ 


AirXBU. 


3;oo 
38oo 
3900 
4000 
41UO 
4200 
4300 
4400 
4500 
4600 
4700 
4800 
4900 
5ooo 
5koo 
5200 
53oo 
5400 
55oo 
56oo 
5700 
58oo 
5900 
6000 
6100 
6200 
63oo 
C400 
65oo 
6600 
6:00 


j   h   m  s 
28.10.  6.  2 

29.  5.27.29 

3o.  o.5f.i7 
30.30.17.20 
3i. 15.45. 35 
33. 11.15.57 

33.  6.48.33 

34.  2.22.47 
34.21.59.  5 
35.17.37.13 
36.13.17.  5 
37.  8.58.38 

3s.  4-4i*47 
39.  0.26.27 
39 . 20 . I 2 . 33 
40.15.59.58 
41. II. 48. 41 

42.  7.38.35 

43.  3.29.35 
43.33.31.35 

44-f9-i4*3^ 
45.16.  8.20 

46.11.  2.53 

47.  6.58.  8 

48.  2.53.58 
48.22.50.19 
49.18.47.  6 

5o.i4.44-'4 

51.10.41 -38 

52.  6.39.  l/j 

53.  2.36.56 


S 

pour  1  année. 

696,87 

698,28 

699,63 

700,95 

702,22 

703,46 

704,64 

705,78 

706,88 

707,9a 

708,93 

709,89 

710,80 

711,65 

712,46 

713,23 

7'3,9i 

714,60 

715,20 

7«5,77 

716,28 

7'6,73 

717, t5 

717,50 

717,81 

718,07 

718,28 

718,44 

718,56 

718,62 
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ASTROIÏ^lE 


Èquinoxe  d^kmtomnél 
TABLE  I. 


AVHkC 

de  la 
période  julienne. 


qvautitéx  coMtaktu 
desquelles  it  lant  reirancher  les  nombres  donnés  par  la  Table  II. 


année  bissextile 

i'® année  après  la  bissextile, 
a*  anuée  après  la  bissextile. 
^^  anuée  après  la  bissextile 


j      h  m    • 

s^tembre    58.  2.  i.  4 

septembre    58.  8.  1.  4 

septembre    58. i4-  i-'4 

septembre    58. ao.  1.  4 


TABLE  IL  —  Argument  :  année  de  la  période  julienne. 


AirilKBI. 


700 

800 
900 

1000 
IIOO 
1300 

i3oo 

1400 
IJOO 
1600 
1700 
1800 
1900 
2000 
■JtlOO 

staoo 

2800 
3|0O 

q5oo 
2600 
2700 
'i8oo 
2900 
3ooo 
3 100 

330O 

33oo 
3400 
35oo 
36oo 
3700 


D. 


j       h      m     s 
4. 17.36.43 

5.  9.5V  8 

6.  a.io.a5 
6.18.28.40 
7.10.48.  o 
8 .  3 .  8 . 3o 
8.i9.3o>i5 
9.11.53.20 

10.  4-17-5I 
10.20.43.53 
1 I . I 3 . I 1 . 3o 
12.  5.40.48 
12. 32. II. 5i 

i3. 14 -44 '44 

i4-  7.19.33 

ij. 33. 56. 21 

i5. 16.35. 14 

16.  9.16.15 

17.  I. 59.31 
17.18.45.  5 
18.11.33.  I 

19.  4-3^-^4 
19.21.16. 18 

20.14.11.46 

31.  7.  9.54 
2-î.  0.10.44 
32. 17.14.31 
33.10.30.48 

24.  3.3o.  s 
34. îo. 43. 26 
26. 13.57.44 


pour  I  année. 


585,85 
586,37 
586,95 
587,60 
588, 3o 
589,  a5 
589,85 
.590,71 
591,63 
592,. '')7 
593,58 
094,63 
595,73 
596,89 
598,08 
599,33 
600,61 
601,96 
603,34 
604,76 
606,33 

607  ,:4 
609,28 

610, ï^8 
612, 5o 
614,17 
615,87 
617,60 
6!9,.38 
621 J 18 


AMMtBt. 


3700 

33oo 
3900 
4900 
4100 
4*^00 
43oo 
4400 
4500 
4600 

4700 
4800 
4900 
5ooo 
5ioo 

5300 

53oo 

5.{oo 

55oo 

56oo 

5700 

5i?oo 

5900 

6000 

6100 

6ioo 

63oo 

6400. 

65oo 

6600 

6700 


D. 


m 


j       1» 
35.13.57.44 

26.  7.16.  6 
37.  0.37.35 
37.18.  2.l3 
38.ii.3o.  3 
39.  5.  I.  9 
39.33.35.33 
3o.i6. i3.i5 
3i.  9.54.30 
32.  3.38.^9 

32.31 .26.44 

33.15. 18.  7 

34.  9.13.59 

35.  3. II. 33 
35.31. i3. 17 
36.15.18.45 

37.  9.37.48 

38.  3.40.35 
38.31.56.38 
39.16.16.27 
40. 10.39.53 
41.  5.  6.. 54 
41.23.37.32 
42. 18. 11.46 
43.13.49-36 

44.  7.31.   I 

45.  2.16.  o 

45.31.  4-^3 

46. i5. 56. 38 
47.10.52.14 

48.    5.5l.33 


pour  I  année. 


623,03 

634,89 
626,78 
628,70 

63o,66 
632,63 
634  »63 
636,65 
638,69 
640,75 
642,83 

644.9» 
647  ,o3 

649,  i5 

65i,28 

653,43 

655,57 

607,73 

6.59,89 

662,05 

664,23 

666,38 
668,54 
670,70 
673,85 

674,99 
677,13 

679,25 

68 1,36 

683,48 


Solsttèe  d'hii^er» 
TABLE  I. 
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AiriTBB 


de  la 
période  jolieilne. 


4» 

.4" 

4" 

4» 


I 

3 


QOAHTITÛ   COBITAHYU 

desquelles  il  faut  retrancher  les  nombres  donnés  par  la  Table  II. 


année  bissextile 

i'^ année  après  la  bissextile... 
3®  année  après  la  bissextile.. 
3^  année  après  la  bissextile.. 


m 


décembre  56. 14. 55. 3 1 

décembre  56  20.55.3 1 

décembre  57.  a.55.3i 

décembre  57.  8.55.3i 


TABLE  IL  —  Argument  :  année  de  la  période  julienne. 


Airirfcas. 


700 

800 

900 

1000 

1100 

1200 

i3oo 
1400 
i5oo 
1600 
1700 
1800 
1900 
2000 
2100 
2200 
23oo 

2^00 
2.')00 
2600 
2700 
2S0O 
2900 

3ooo 
3ioo 

3300 

33oo 
3400 
35oo 
36oo 
3700 


D. 


m 


j       h 

5.  4.18.  6 
5.21.55.  4 
6.15.29.59 

7.  9.  2.53 

8.  2.33.47 
8.20.  2.43 
913. 29.43 

io.  6.54.50 
II.  0.18.  5 
II.  17.  .39. 32 
12.10.59.12 
i3.  4- >7-  3 
i3. 21. 33. 23 

i4-i4-4^-  0 
i5.  8.    I .  3 

16.    1.I2.3{ 

16.18.22. 36 

17.11.31. i3 

18.  4.38.28 

18.21.44  25 

«9  i4-49-  7 
20.  7.52.38 
2i«  0.55.  2 
21. 17.. 56. 23 

22.10.56.44 
23.  3.56. 10 

23. 20.  .54.45 
24-1 3. 52. 33 
25.  6.49.38 
25.23.4^-  6 
26. 16.41 .59 


pour  I  année. 


634,18 

632 ,95 
63i,74 

63o,54 

629,36 

628,20 

627,07 

625,95 

624 ,87 

623,80 

622,76 

621,75 

620,77 

619,83 

618,91 

618,02 

617,17 

6i6,35 

6i5,.57 

614,82 

614,11 

6i3,44 

612,81 

Gl2,2l 

61 I ,66 
fin  ,1.^ 
fiio,68 
610,25 
609,88 
609,53 


AHHEEX. 


3700, 

38oo 
3900 
4000 
4100 
4200 
43oo 
4400 
4500 
4600 
4700 
480U 
4goo 
5ooo 
5ioo 
5200 
5'îoo 
5400 
55oo 
56oo 
5700 
58oo 
5900 
6000 

6lOrt 

6i;2oo 
C3oo 
6400 
65oo 
6600 
6700 


D. 


j       II      m    s 
26.16.41-59 

•^7.   9.37.23 

28.    2.32.22 

28.19.27.    I 

29.12.21.25 

3o.  5.15.37 

30.22.    9.43 

3i.i5.  3  48 

32.  7.57.56 

33.  o..')2. 12 
33.17.46.41 
34.10.41,28 
35.  3.36.38 
3r>.2o.32.i5 
36. 13.28.25 

37.    6.25.12 

37.23.22.41 
38. 16. 20. 58 
39.  9.20.  6 

40.    2.20. 12 

40.19.21.20 
41. 12.23.34 
42.  5.27.  o 

42.22.31.43 
43.15.37.46 
4i-  8.45.13 

45.   1.54. i5 

45.19,  4.49 

46.12.17.  3 
47.  5.3i.  3 

4/  22.46.52 


pouri  année. 


609 
608 
608 
608 
608 
608 
608 
608 
608 
608 
608 
609 
609 
609 
6 

6 


6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6  ^ 

620 

621 


•.4 

99 

79 

64 

52 

46 
45 
43 
56 

«9 
87 

10 

37 

70 
07 
49 

97 
48 

06 

r>8 

34 
06 

83 
63 

'!!) 
40 

34 
34 

40 
49 
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TABLE  m. 


COXVBBSIOII    ] 

„.^ 

en  heures  et  minutes.                |l 

II 

s 

h      m     s 

(70 

= 

0.    I.    0 

70 

= 

0.     I.IO 

80 

— 

0 .    I . 30 

90 

=• 

0.    i.3o 

100 

ss 

0.   1.40 

200 

=s 

0.    3.30 

3oo 

r- 

0.  5.  0 

400 

= 

0.  6.40 

5oo 

= 

0.    8.20 

60a 

= 

O.IO.    0 

700 

— 

0. 11.40 

800 

= 

o.i3.ao 

900 

= 

o.i5.  0 

1000 

ss 

0.16.40 

2000 

= 

0.33.30 

3ooo 

= 

o.5o.  0 

4000 

= 

1.  6.^0 

5ooo 

1 . q3 . 20 

6000 

— 

1.40.  0 

7000 

— 

1.56.40 

8000 

— 

2.I3.20 

9000 

— 

2.30.    0 

lOOQO 

— 

2.46.40 

aoooo 

:-^ 

5.33.20 

3oooo 

— 

8.ao.  0 

40000 

= 

II.  6.40 

5oooo 

= 

i3.53.2o 

60000 

= 

16.40.  0 

70000 

19.26.40 

rHTOQDB. 
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NOTE  III. 

Éléments  principaux  du  système  solaire» 


Cette  note  contient  les  éléments  principaux  du  système  des  planètes  et  de  leurs  satellilee. 
Les  nombres  que  nous  donnons  sont  extraits  des  publications  modernes  qui  nous  ont  paru 
avoir  le  plus  d^autorité. 

Éléments  des  orbites  des  huit  planètes  principales ,  à  midi  du  i^  Janvier  iSSo, 
temps  moyen  de  Paris,  rapportés  à  Véclipiique  et  à  Péquinoxe  moyen  de  cette 
époque  (*)• 


«ont 

des  pUaitet. 


Mercure. 

Vénus 

La*  terre 

Mars 

Jupiter 

Saturne 

Uranus 

Neptune 


«▲•«M. 


m 

1 

«  000  000 

461  «77 

Tïr§«î 

1 

s  «10  ««T 

1 

1  oso 

t 

ï 

14  000 

I  

14  400 


DVafcM 

de»  rérolatioiis  «idiralco 
eo  joan  moyens. 


87,9692580 
224,7007869 

365,^2563744 

686,9796458 

4  332 ,584  8a  12 

10759,3198174 

30686,8208^96 

60  126,7a 


MOT  sa  s  MOVVBMBIITS 

en  secondes 

scxagéû  maies 

dans 

une  annje  julienne. 


5  38 10161^2 

2  io664iy49 
1295972,38 

689050,98 

109256^719 

43996,137 
15425,645 

7872,774 


DBMl  OKÀIinS  k\*M 

théoriqnes 
coadas. 


0,3870987 
0,7233322 
1,0000000 
1,523691 

5 ,202  798 
9,538852 

19,182639 

3o,  03697 


(*)  Les  qombres  sont  extraits  des  Annales  de  l'Objeiyatcire  ,  rédigées  par  M.  Le  Verrier,  t.  Il,  p.  58  et  siUv. 
T.    V.  34 


_.. 

LOITOITVDU 

IHCLIKAISOIIS 

LOKOITVDSS 

LOKOITVPKS 

MOMS 

KXCSIITaiCITKS. 

des 

sur 

des 

moyennes 

des   pUuètes. 

■ 

périhélies. 

l'écliptique. 

ncaads  asce  0  dants 

au  i«r  janvier  i85o 

e 

or 

f 

e 

l 

Mercure 

o,2o56i7  9 

75.   7.   0,0 

7.   0.   8,16 

46*!  33'.  3^,25 

n.     ^         i.         " 
327.15.19,9 

Vénus 

0,0068334 

129.23.56,0 

3.23.30,75 

75.19.  4,i5 

245.33.14,4 

La  terre 

0,01677046 

100.21.40,0 

0.    0.   0,00 

0.  0.  0,00 

100.46.36,1 

Mars 

0,093261  6 

333.17.50,5 

i.5i.  5,08 

48.22.44,75 

83.4o.5o,6 

Jupiter 

0,0482338 

11.54.53,1 

I. 18.40,31 

98.54.20,45 

160.   1.20,3 

Saturne 

0,0559956 

90.   6.12,0 

2.29.28,14 

112.21.43,96 

14.50.40,6 

Uranus 

0,0465775 

168.16.45,0 

0.46.29,91 

73.14.14,35 

28.26.41,5 

Neptune.  . . . 

0,0087195 

47.14.37,3 

1.46.58,97 

i3o.  6.5i,58 

335.  8.58,5 

âso 


ASTROOrOMlE 


Éléments  relatifs  à  la  constitution  géométrique  et  physique  des  huit  planètes 

principales. 


•■■k- 

DlAMKTaSS 

1 

.en  secondes 

PUASTlva 

1 

KOXS 

»exagcsimales 

aaTovs. 

VOLVMU. 

DEHSIT&S. 

Dvass 

1 

des 

à  la 

à  la  spr&oe. 

de  U 

▲PLATM»! 

planètes. 

distance 

moycaB* 

de  la  terre 

ray.  ter.  —  i 

Toi-  ter.  =  I 

dens.  ter.=i 

pes.  ter.  =r  1 

rotation. 

axaiurr.  ■ 

1 

au  solttl. 

Mercure.  • 

3:130 

o,35o 

0,043 

2,753 

0,964 

j       h     » 

0.24.  5 

isa 

Vénus. . . . 

8,>5('> 

o,g62 

0,891 

o,99î» 

0,954 

23.21 

J» 

La  terre.  . 

8.5776('^ 

1,000 

1,000 

1,000 

1,000 

a3,56 

.    00 

Mars 

4,435(') 

o,5i5 

0,  i36 

0,97» 

o,5oo 

24.37 

_L  0»; 

sa 

Jupiter.  .. 

99,704'" 

II, 661 

I  585, 56o 

o,ai3 

2,486 

9.55 

Saturne.  . . 

8i,io6(«> 

9,47» 

849,655 

0,119 

1,127 

io.3o 

le.a 

Uranus.  .. 

39.af'> 

4i577 

.  9'>,9ï4 

o,i54 

0,706 

M 

• 

Neptune.  . 

38,3('> 

4,4Gi 

88,761 

0,238 

I  ,i39 

M 

Soleil 

961 ,8a('> 

iTi,3;2i 

1417044,770 

o,a5i 

28,i38 

25.12.    0 

» 

(  1  )  Préface  des  Tables  de  Mercure  ,  par  Lindkhaq  ,  paj 

R.38. 

(3)  Astronomie  de  OB&AXBac,  tome  III ,  paf;.  6ao. 

(3)  RésaUat  dèdnit  par  M.  Encke  de  la  discnssion  du  pt 

issage  de  Véni 

is  sur  le  soleil 

en  i';(k). 

(4)  Astronomie  de  Littkow,  vol.  II ,  pag.  389. 

(5)  Memoirt  ofihe  Astronomical  Societj,  vol.  III,  pag 

.  3oi. 

(6)  Astronomische  Nàchrichten ,  n©  18g. 

(7)  R.  HiiVD,  Sol.  sjrsiem.f  pag.  i70. 

(8)  7*1*1.,  paB.i38. 

(g)  fiésnltat  de  douse  années  d'observations  fiiites  à  Toi 

tservatoire  ro] 

rai  de  Greenw 

ich,  de  i836  à  1847. 

(10)  R.  BiKD ,  Solar.  sjstem  ,  pag.  19. 

(Il)  Voyex  Astronomie  physique ,  tome  III ,  pag-  7ai. 

(13)  R.  HuiD,  Solar.  système,  pag.  78. 

(i3)  Ibid.,  pag.g4. 

(i4)  Ibid 

,  pag.  io3. 

Les  demi-diamètres,  admis  pour  les  planètes  anciennes,  sont  ceux  qui  ont  été  adoptés  par 

le  Nautical  Almanach. 

Les  calculs  ont  été  effectués  par  les  formules  de  la  pag.  3o8  avec  les  valeurs  des  masses 
admises  en  dernier,  lieu. 
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Eléments  des  orbites  des  planètes  ultra-zodiacales  {*), 


ordinal. 

SO«l   vas   PLAHBTKt 

et   numéros  «Tordre 
de  la  déconverte. 

des  rirolutions 
sidéralei. 

T 

KOTBM 

monveinents. 
n 

Dam  ankuts  axbs 
a 

HCaiTTaiClTBS. 

0 

I 

8.  Flore 

1193,28a 

435  846% 

2,201  727 

0,1567974 

2 

40.  Harmonia 

1246,860 

455  418, 1 

2,267  '49 

0,0460846 

3 

18.  Melpomène.  . 

1270,531 

464061,4 

2,295753 

0,217  1874 

4 

12.  Victoria 

i3o3,254 

476015,2 

2,335  oo3 

0,218  1980 

5 

27.  Euterpe 

i3i3,73() 

479840,2 

2,347507 

0,1745555 

6 

4.  Veata 

1 324 ,767 

483871,1 

2,36o63o 

0,090  1787 

7 

3o.  Urania 

1328,945 

485  397,1 

2,365  591 

0,1263971 

8 

7.  IrU 

1345,600 

49»  480,2 

2,385  3io 

0,232  35l5 

9 

9.  Métis 

1346,940 

491 969,6 

2,386897 

0,1228221 

10 

24*  Phocca   

i35o,28i 

493  190»  ' 

2,390843 

0,246  4024 

II 

20.  Massalia 

1 365,869 

498  883,4 

2,409208 

0,1436802 

12 

42.  Isis 

1368,668 

500906,0 

2,412498 

0,2126623 

i3 

6.  Hébé 

1379,635 

5o3  91 1 ,6 

2,425  368 

G, 202  0077 

14 

21.  Iiutetia 

1387,142 

5c>6653,6 

2,4S4  i58 

0 ,  162  4353 

i5 

19.  Fortuna 

1397» '92 

5io  324,3 

2,445*902 

0,1555438 

i6 

II.  Parthénope. . . 

1402,106 

5i2  119,2 

2,451  633 

0,0996266 

n 

17.  Thétis 

1430, i3o 

518702,5 

2,472598 

0,1267732 

i8 

37.  Fides 

1459,037 

532943,3 

2,517555 

o,o58oai9 

'9 

29.  Ampbitrite. . . 

1490,540 

544419,6 

2,553  665 

0,0745531 

20 

i3.  ÉgérJe 

1510,893 

55i  853,5 

2,576860 

0,089  1127 

ai 

5.  Astrée 

i5i 1,369 

552027,4 

2,577400 

0,1887517 

22 

32.  Pomone 

i5i6,28o 

553  821,2 

2,582980 

0,0820255 

23 

14.  Irène 

1518,287 

554554,2 

2,585  260 

o,i68.7i3o 

24 

23.  Thalle 

1554,209 

567674,7 

2.625878 

0,2359*573 

25. 

i5.  Eunomia.  .. . 

1596,493 

575814,1 

2, 650918 

0,1893392 

26 

26.  Proserpine.  .. 

i58o,5w 

577281,6 

a  ,655  420 

0,087  ^422 

27 

3.  Junon 

1 592,304 

58i  589,0 

2,668  61 3 

0, 256  538a 

28 

34.  Circé 

1606,576 

586  801, 9 

2,684534 

0,111  93o5 

29 

38.  Léda 

1 656, 705 

6o5  111,5 

2,740091 

o,i56  1601 

.3o 

36.  Atalante 

i665,6oo 

608  36o,3 

2,749890 

0,2981715 

3i 

i.  Cérès 

1680,752 

613894,7 

2,766541 

0,0795155 

32 

39.  Laetitia 

1682,167 

614411,4 

2,768095 

0,1163539 

33 

2.  Pallas 

i683,523 

614906^8 

2,769582 

0,2391191 

34 

28.  Bellone 

1688,546 

616741,4 

2,775089 

•  0,1546816 

35 

33.  Polymnie.  . . . 

1771,737 

647  »26,9 

2,865  5o4 

o,3368o58 

36 

35.  Leucothée.  . . 

1800,434 

657608,5 

2,896363 

0,1983825 

37 

22.  Calliope 

1812,817 

662i3i,4 

2,909628 

o,io3  6595 

38 

16.  Psyché 

1825,202 

666655,0 

3,912866 

0,134  6336 

39 

25.  Thémis 

2033,839 

742859,7 

3,i4i564 

0,122  6585 

40 

10.  Hygie 

2043,386 

746  346,7 

3,i5i388 

0,1009159 

41 

3i.  Euphrosine.  . 

2048,029 

748042,6 

3,i56i6o 

0,216  01  a6 

42 

41.  Daphné 

]• 

» 

» 

(*)  Les  nombres  sont  extraits  de  V Annuaire  du  Bureau  des  Longitudes  pour  1857.  Nous  avons  seulement  trauï*^ 
Formé  les  mouvements  moyens  diurnes  en  moyens  mouvements  annuels. 
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ASmOlfOMIE 


9tt 


■  AHO 

ordi- 
nal. 


KOMS  VBI  PLAHfcTU 

et   numéro*   d'ordre 
de  la  découverte» 


1 

2 

3 

4 

5 
6 

7 
3 

9 

10 

If 
i3 

14 

i5 
i6 

»7 
i8 

«9 

30 
21 
32 
23 

24 
25 
2& 
27 
28 
29 

3o 
3i 

32 

33 

3} 
35 
36 

37 
38 

39 
40 

4? 

4-i 


8.  Flore 

40.  Harmonia. . . 
j8^  iVIelpomène  . 
12.  Victoria.  ... 

27.  Euterpe 

4.  Vcsta 

3o.  Uraoia 

7.  Iris 

9,  Métis 

24.  Pfaocea 

20.  Massai ia.  ... 
42.  Isis 

6.  Ilébé 

2r.  Liitétia 

19.  Fortuna 

1 1 .  Partfaenope.  . 
17.  Thétis 

37.  Fides 

2().  Ampbitrite. . 
i3.  Egérie 

5.  Astrée 

33.  Pomone 

14*  Irène 

23.  Thalle 

i5.  Eonomia. .. . 
26.  Proserpine.  . 

3.  Junon 

34.  Circé 

38.  Léda........ 

36.  Atalante.  . . . 

I.  Cérès.  i 

39.  Laetitia 

Q.  Pallas 

28.  Bellone 

33.  Polymnie.  . . 

35.  Leucoth<^o. . . 
22.  Calliopc.  . . . 

16.  Psyché 

35.  Tfacmîs 

10.  Hygie 

3i.  Eupbrosine. . 
41  •  Daphnc 


LOHOlTUOil 

den 
périliélict. 


32.49.45 
3.  I.5l 

i5. 13.59 
3oi.55.i8 

88.  a.i3 
a5o.46.29 

30.48.47 

41 •20.23 

71. 33. Il 
3o2.35.3i 

98.16.30 
3i8.  6.53 

i5.i5.26 
326. 3a. 46 

3i.i6.i3 
3i6.  3.  7 
259.22.44 

66.52.  7 

56..52.31 
119.45.  7 
135.43.32 
196.  9.  o 
178.51. II 
123. II. 57 

27.13.24 
236.30.38 

54.  9.41 
147.53.32 

99.43.  6 

42.33.48 
149  25.39 
0.39.57 
122.  5.27 
123.18.20 
340.53.55 
185.38. 48 

58.1.2.39 

12.37.23 
134.20.19 
228.  2.29 

93.51.  7 


IHCLlBAISOm 

* 

sur 
réclîptique. 


? 


4.15.48 
10.  9.  2 
8.33.  7 

i.35.3o 
7.  8.i6 

2.  5.56 
5.28.16 
5.35.55 

31.43.30 
0.41.10 
8.34.45 

14.46.32 

3.    5.22 

1.33.18 

4.37.  I 

5.35.28 

3.31.36 

6.  7.4» 

16.33.14 

5. 19.23 

5.29.14 
9.  6.44 

10.13.59 

11.43.50 

3.35.47 

i3.  3.31 

5.26.55 

6.59. 18 

18.42.  9 

10.36.28 

10.28.10 

34.42*41 
9.22.33 
1 .56.56 
8.23.  4 

13.44.52 

3.  4.  9 

0.49.26 

3.47.11 
26.25. 12 

D 


lAiroiTOSU 

des  noeuds 
ascendant*. 


110.30.53 
93.32.    2 

i5o.  0.56 
235.29.31 

93.42.  4 

I03.32.    5 

3o8.ii.  6 

259.44*  ^ 
68.28.58 

314.  6.  7 

206.36.24 

84.27.20 
i38.3i.55 

80.29.  6 
211.  o.  9 

125.    I.    i 

135.25.55 

7.Ô5.51 

356.23.55 

43.17.34 
141.27.48 
220.48.36 

86.49.   1 

67.55.  4 
393.53.19 

45.54.43 
170.57.46 
184.49.14 
296.28.40 
359.  9.29 

80.48.25 
157.23.53 
173.38.28 
144.42.58 
9.16.  5 
359.44.20 

.66.36.56 
i5o.29  48 

35.49-^9 
287.38.37 

3i.25.33 

» 


LOBOITVDES 

moyennes 
deTépoqne. 


174.46.  5 

223.12.41 
351.42.22 
7.42.  5 
74.53.  3 
54. 44. 29 
36.38.46 
85.45.  6 
2^5.13.26 
359.43.25 
54.46-39 
275. 38. 55 
47.26.33 
5o.25.54 
355.  4*^1 

37a7-  9 
214.30.40 

14.31.17 
180.43.33 
144.56  37 
197.37.33 

56.  8.28 
222.  i.5o 

89.  5.39 

47.43.44 

227.30.  4 
342.  0.35 

193.  1.39 
113.39.19 

36.2i.3i 
146.44.31 
166.  6.  9 
119.18.  3 
159.  3.  5 

23.14.33 
187.38.14 

77.  O.fO 

5i.33.36 
171.46.  I 
356.45.31 

53.5o.io 
» 


temps  mojea 
de  P«m. 


i85i. 

34  Mars. 

i856. 

I  Juillet 

i8.'î3. 

i  Juir.    i 

i85i. 

I  JaoT.    1 

1854. 

i  JanT.  ! 

i856. 

17  Dec. 

i855. 

1  JaoT. 

i852. 

8  Juin. 

i853. 

4  JaÎD. 

i853. 

13  Juin. 

i856. 

4   NOT. 

i856. 

3o  Juio. 

i853. 

i3  Juillet. 

i856. 

23  NOT. 

i852. 

33  Sept. 

i855. 

10   NOT. 

i8.'56. 

21  ATril. 

iR5.5. 

i5  Ocl. 

1854. 

i   Mars. 

law. 

19  FCTT. 

iR5t. 

39  ATril. 

i8.5i. 

1  laoT. 

i85i. 

Il  &1ai. 

ia53. 

1  Janr. 

i852. 

i3  Oct. 

i853. 

II  JaJD. 

i856. 

7  Août. 

i855. 

9  Arril. 

i856. 

I  Janv. 

i856. 

i  JanT. 

1857. 

i5  Férr. 

i856. 

1  Avril. 

1857. 

33  JanT. 

1^54. 

t  Mars. 

i855. 

i  JanT. 

i855. 

l    ATTil. 

ia53. 

I  JanT. 

i855. 

36  NOT. 

i853. 

4  Mai. 

laSi. 

38  Sept. 

ia55. 

i  Janv. 
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Éléments  des  orbites  des  satellites  de  Jupiter,   de  Saturne  ^  d'Uranus 

et  de  Neptune  (*). 


KkXQ  omniMAi. 

et  nonm 
des  satellites. 

MAHBS, 

celle 

de  la  planète 

étant  I . 

DWlÈKS 

des  révolations 
sidérales. 

DIST.    MOTSBHKS, 

le  demi-diamètre 

de  la  planète 

éUntx. 

IHCUHAISOHS 

sur 
fécUptique. 

BiAMiraBs 
apparents. 

1                                     1 

i^.  Satblutes  de  Jupiter. 

I 

0,000017398 

j*     h      m    s 
1.18.37.33,51 

6,o4853 

0      ,      tf 
4*22. 5l 

i,oi5 

1 

0,000  oa3  235 

3.13.14.36,39 

9,62347 

4*5i.4o 

o,9»i 

3 

0,000088497 

7.    3.42.33,36 

I 5,35024 

4.40.  7 

1,483 

4 

0,000042669 

16.16.31.49,70 

26,99835 

5.  1.47 

1,273 

1^.  Satellites  de  Satdrre. 

I.  Mimas. 

» 

23.36. 17,7 J      3,3607 

28.10.27 

.     0,23 

3.  Enceladus. 

» 

I.  8.53.  6,70 

4,3i25 

id. 

» 

3.  Téthy». 

» 

1.21.18.35,90 

5,3396 

Id. 

0,i3 

4.  Dione. 

n 

■ 

2.17.44.51,30 

►    6,8898 

Id.     • 

o,x3 

5.  Bhéa. 

» 

4.12.25.11,10 

9,5528 

Id. 

o,32 

6.  Titati. 

• 

1^5.32.41.34,86 

22,1450 

[Id. 

0,75 

7.  Hyper  ion. 

» 

21.  4-^0.  0,0 

28 , . . . . 

» 

» 

8.  Japetus. 

» 

79.  7.54.40,80 

64,3590 

18 

0,47 

3^.  Satellites  D''UkANDS. 

• 

I 

» 

2.12.28.48,0 

7,44 

78.58... 

» 

3 

i> 

4.  3.27.31,6 

10,37 

Id. 

» 

3 

» 

5.11.35.55,2 

l3,l2 

Id. 

» 

4 

n 

8.16.56.24,9 

17,01 

Id. 

» 

5 

» 

10,23.  2.47,0 

19,85 

Id. 

» 

6 

» 

i3.ii.  6.55,2 

22,75 

Id. 

» 

7 

» 

38.  1.48.  0,0 

45, 5i 

Id. 

» 

8 

» 

107. 16.39.56,0 

91 ,0» 

Id. 

» 

4°.  Satellite  de  Neptdme. 

I 

n 

5.20.50.45,0 

13,    ... 

3o 

» 

(*)   les  nombres  sont  partiellement  extraits  des  ouvrages  suivants:    OuUines  of  Astinnomy^  by  sir  J.-F.-W. 
IfeRSCHEL;  the  SoUw  sjstetn,  by  J.-K.  H ihd  ;  Annuaire  du  Bureau  d€s  Longitudes  pour  1857. 


FIN    DU    T(}mE    cinquième. 
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